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Introduction
Depuis l’invention de la lunette de Galilée, en 1610, notre connaissance de l'univers n’a
cessé de progresser avec la construction de télescopes toujours plus grands, et la mise en orbite
de télescopes spatiaux. Cependant, avec un télescope d’un diamètre supérieur à 10 ou 20 cm, la
résolution des images est limitée par la turbulence atmosphérique. En corrigeant les effets de la
turbulence à l’aide d’une optique adaptative, il est possible de s’approcher de la résolution
théorique de l’instrument qui est inversement proportionnelle au diamètre de l’ouverture. De ce
fait, la résolution théorique d’un télescope de 1,5 m est de 0,1” dans le visible.
Pour atteindre une résolution de l'ordre de la milliseconde d'arc, il a fallu développer et
exploiter de nouvelles techniques pour s'affranchir de la turbulence atmosphérique ainsi que
des limites imposées par la technologie aux diamètres des miroirs des télescopes. Ces deux
obstacles ont conduit les astronomes a employer l’interférométrie. Cette technique, qui peut
être combinée à l’optique adaptative, permet, en recombinant les faisceaux issus de plusieurs
télescopes séparées, d'obtenir l'équivalent d'un télescope unique géant d'une centaine de mètres
de diamètre, voire plus.
H. Fizeau fut le premier, en 1867, a proposer d’utiliser l’interférométrie pour mesurer le
diamètre apparent des étoiles1. Cinq ans plus tard, E. Stéphan expérimenta cette technique en
plaçant un masque percé de deux trous espacés de 50 cm devant le télescope de Foucault à
l’observatoire de Marseille2. En 1920, le physicien américain A. Michelson construisit un
interféromètre de 6 m en installant une poutre « périscopique » à l’entrée du télescope de 2,5m
du Mt Wilson3.
En 1974, le premier Interféromètre à 2 Télescopes (I2T) fut mis en service à Nice, puis à
l'Observatoire de la Côte d'Azur par l’équipe d’Antoine Labeyrie4. Cet instrument a permis,
pour la première fois au monde, d'obtenir des franges d'interférences issues de deux télescopes
séparés. Suite au succès de cet instrument, des interféromètres tels que GI2T5, Mark III6,
SUSI7, NPOI8, IOTA9, PTI10, COAST11, ont vu le jour un peu partout dans le monde et ont
obtenus des résultats importants concernant la physique stellaire. Parallèlement, ces instruments
ont permis de consolider et d’améliorer les techniques employées pour l’interférométrie et
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contribuent ainsi au développement d’interféromètres à plus grande base et comportant un plus
grand nombre de télescopes, comme VLTI12, CHARA13 et OVLA14.
OVLA (Optical Very Large Array) consiste en un interféromètre de 27 télescopes
mobiles répartis sur une base de 1 km dédié à l’imagerie à haute résolution dans le domaine
visible et infrarouge.
Les contraintes exigeantes de l’interférométrie imposent des techniques à la fois
innovantes et originales. Chaque télescope, d'un diamètre de 1,52m, a une monture sphérique
spécialement étudiée pour l'interférométrie. Cette monture compacte garantit une excellente
stabilité géométrique en limitant les flexions et les vibrations. Afin de minimiser le coût et le
poids de chaque télescope, le miroir primaire est en verre ordinaire d'une épaisseur de 24 mm
seulement. Un barillet actif composé de 29 actuateurs compense alors en permanence les
flexions du miroir. La compacité et la légèreté du télescope permettent son déplacement, sur un
plateau naturel, à l’aide d’un hexapode articulé. En effet, la mobilité des télescopes assure à la
fois l’égalité des chemins optiques ainsi qu’une couverture homogène des fréquences spatiales.
Un télescope prototype est en cours de construction à l’Observatoire de Haute-Provence
(OHP). Celui-ci permet de développer et de valider les solutions techniques envisagées pour les
27 télescopes de l’interféromètre OVLA. Ce télescope prototype sera couplé à l’actuel GI2T de
l’Observatoire de la Côte d’Azur. La table de recombinaison REGAIN, récemment installée sur
GI2T, autorise la recombinaison d’une troisième voie15. Le GI2T deviendra ainsi le GI3T et
permettra l'obtention d'images à très haute résolution de manière beaucoup plus efficace en
utilisant la clôture de phase16.
En outre, le grand nombre de télescopes nécessaires à l’interféromètre OVLA impose
une extrême fiabilité et un coût réduit pour chaque télescope. Une automatisation complète et
élaborée est alors nécessaire pour contrôler chaque télescope. L’objectif est, dans un premier
temps, de rendre le télescope prototype suffisamment fiable pour, ensuite, confier la
construction des 27 télescopes de l’interféromètre OVLA à un industriel.
C'est donc dans ce contexte que se situait mon travail de thèse. Il s’agissait pour moi de
concevoir, de réaliser et de tester l’électronique de contrôle de tous les éléments du télescope
prototype, et également de proposer une architecture électronique permettant de rendre chaque
télescope de l’interféromètre autonome.
J’ai effectué ce travail au sein d’une (trop) petite équipe incluant Antoine Labeyrie
(initiateur du projet), Luc Arnold (optique active, modélisation de miroirs minces…), Julien
Dejonghe (mécanique et opto-mécanique) et David Vernet (polissage des optiques), et avec
l’aide du service électronique de l’OHP.
En outre, les techniques que j’ai développé pour l'automatisation de ce télescope
interférométrique peuvent s'appliquer à d'autres télescopes plus classiques et à usage plus
général. En effet, les besoins en télescopes entièrement automatiques sont évident dans de
nombreux domaines de l'astronomie amateur et professionnelle. Il faut savoir qu'un grand
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nombre de programmes de recherche nécessitant des observations continues ou simultanées ne
peuvent être entrepris pour cause d'insuffisance matérielle. Par ailleurs, les universités et les
associations d'astronomes amateurs sont nombreuses à vouloir s'équiper de matériel performant
et automatique.
C’est pourquoi, ce travail de thèse a pu être cofinancé par le CNRS et la Région
Provence-Alpes-Côte d’Azur, en partenariat industriel avec la société VALMECA, située à
Puimichel (04) non loin de l'OHP. Cette société, dirigée par Serge Deconihout, est spécialisée
dans la fabrication d'instruments astronomiques pour amateurs et professionnels.
Le premier volet de mon travail a consisté en la réalisation d'un nouveau système
électronique de pilotage destiné à automatiser, à la fois les télescopes équatoriaux de
l'Observatoire de Haute-Provence (OHP), et également ceux fabriqués par VALMECA.
Dans le chapitre 1, je commence par présenter les intérêts des télescopes automatiques,
puis je dresse un inventaire des solutions techniques existantes pour l’automatisation d’un
télescope et propose une architecture électronique et logicielle optimale pour un télescope
automatique. Je présente également une méthode de calcul générale pour déterminer les
vitesses des moteurs d’entraînement, quelle que soit la monture du télescope et le système de
codage. Je termine ce chapitre en décrivant le système d’entraînement universel (« contrôleur
de télescope ») que j’ai réalisé et testé sur les télescopes équatoriaux de VALMECA, de l’OHP
et sur le télescope à monture sphérique du projet OVLA.
Le second volet de mon travail de thèse concerne le télescope prototype OVLA. Le
chapitre 2 présente le système d’entraînement et les premiers résultats de guidage automatique
obtenus à l’aide d’un « contrôleur de télescope » que j’ai adapté à la monture sphérique du
télescope OVLA. Ce chapitre décrit également le système de pointage de la monture sphérique
fonctionnant à l’aide d’un inclinomètre. Enfin, pour compléter l’étude des mouvements du
télescope-boule, j’étudie la translation des télescopes OVLA nécessaire, au cours de
l’observation, pour conserver l’égalité des chemins optiques.
Le chapitre 3 concerne l’optique active du télescope OVLA. Je décris la mécanique du
barillet actif supportant le miroir primaire du télescope OVLA, ainsi que le système
électronique de pilotage des actuateurs que j’ai développé. Les premiers résultats optiques du
miroir actif obtenus en laboratoire sont également présentés. Enfin, je présente un système
original permettant de contrôler la température de la face optique du miroir afin de compenser
les aberrations optiques générées par dilatation thermique du verre.
L’assemblage complet du télescope prototype OVLA et les premiers résultats obtenus
sur le ciel sont présentés dans le chapitre 4. L’avenir de ce télescope prototype est également
discuté.
Les chapitres suivants se veulent plus prospectifs en s’ouvrant plus largement à
l’interférométrie de demain. Dans le chapitre 5, je démontre qu’il est possible de transformer
simplement l’interféromètre OVLA en un véritable hypertélescope utilisant la technique de la
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pupille densifiée17. Le chapitre 6, quant à lui, s’intéresse au contrôle d’un interféromètre spatial
de grande taille par voiles solaires, car l’espace semble être l’endroit idéal pour accueillir de
très grands interféromètres, comme TPF18, capables de détecter directement les exo-planètes.
Enfin, le chapitre 7 clôt mon rapport en présentant l’article soumis à la revue Earth,
Moon and Planet concernant les observations de la comète Hale-Bopp que j’ai mené en 1997




Le contrôle d’un télescope automatique
1.1. Les composants d’un télescope automatique
1.1.1. Intérêt des télescopes automatiques
L’intérêt des télescopes automatiques est à la fois d’ordre politique et d’ordre
scientifique. Il est en effet politique car le surcoût initial dû à l’automatisation est maintenant
négligeable pour peu que l’on utilise des électroniques standards et des ordinateurs de type PC.
De plus, le coût de fonctionnement d’un télescope automatique peut être largement inférieur à
celui d’un télescope classique, surtout sur un site d’accès difficile, pour un rendement bien
supérieur.
L’intérêt est également d’ordre scientifique car un grand nombre de programmes de
recherche nécessitant des observations continues, régulières, simultanées ou imprévisibles ne
peuvent être entrepris par manque de moyens d’observation automatisés. Parmi ces
programmes, on trouve:
− l’enseignement et la vulgarisation,
− la recherche systématique de nouveaux corps : astéroïdes, comètes, novae,
supernovae19,
− le suivi photométrique continu des phénomènes variables20,
− l'observation de la contribution optique des sursauts γ21,22,23,
− la recherche de planètes extra-solaires,
− l’interférométrie stellaire à grande base.
Nous pourrions encore étendre la liste des domaines de recherche nécessitant des
télescopes automatiques. Remarquons que l’automatisation est une caractéristique du télescope
bien plus déterminante que le diamètre. En effet, tous les thèmes cités sont parfaitement
envisageables avec des télescopes de petits diamètres (1 mètre) de faible coût. Cette
constatation n’est pas nouvelle, elle est d’ailleurs à l’origine du projet GNAT (Global Network
of Astronomical Telescopes)24 qui a pour but d’installer un réseau mondial de petits télescopes
automatiques pour l’éducation et la recherche.
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Le dernier domaine de recherche cité m’intéresse tout particulièrement puisqu’il est à
l’origine de mon travail. L’interférométrie stellaire consiste à observer la même étoile avec
plusieurs télescopes séparés de quelques dizaines, voire centaines de mètres. La résolution de
l’image obtenue par recombinaison des faisceaux est équivalente à celle fournie par un
télescope unique de diamètre égal au plus grand écartement des télescopes de l’interféromètre.
Pour conserver le cophasage des différents faisceaux, les télescopes de l’interféromètre doivent
se déplacer avec une précision d’un micron environ. On comprend immédiatement que
l’interférométrie stellaire impose une automatisation complète des télescopes. La majeure
partie de mon travail de thèse concerne justement le pilotage d’un télescope prototype pour le
projet OVLA (Optical Very Large Array). Ce travail sera décrit en détail dans les chapitres
suivants.
Je vais d’abord tenter de définir une architecture optimale pour un télescope
automatique à la fois performant, économique et polyvalent.
1.1.2. L’optique
1.1.2.1. Diamètre et rapport d'ouverture
Compte tenu des objectifs scientifiques visés et du budget que l'on s'accorde, un
diamètre de 0.5m à 1.5m semble être un bon compromis. Une ouverture de 1 m de diamètre
permet d'atteindre dans le visible la magnitude 22 en 2 minutes de pose avec un récepteur CCD
classique.
Un foyer primaire à F/D=1.5 ou 3 permettrait d'une part de réduire de manière
substantielle l'encombrement et le poids total du télescope, et d'autre part d'offrir un champ plus
grand (1°x1° sur 35x35mm pour une focale de 2m) particulièrement bien adapté à l'astrométrie
et à la recherche d'astres nouveaux. Un foyer secondaire (Cassegrain, Nasmyth ou Coudé)
ayant un rapport d'ouverture compris entre 5 et 10 autoriserait des mesures à plus haute
résolution avec un meilleur échantillonnage spatial.
1.1.2.2. Intérêt de l'optique active
A partir de 1 m de diamètre, une optique active à miroir mince peut réduire
considérablement le poids du télescope pour un coût modéré (cf. chapitre Opique active
OVLA). La forme du miroir est toujours optimale, quelque soit les perturbations mécaniques et
thermiques (flexions, dilatations...). En complément un miroir secondaire installé sur un
support mobile peut corriger en permanence la focalisation et la collimation. Ce contrôle actif
de l'optique est donc particulièrement intéressant voire indispensable pour un télescope d'un
diamètre supérieure à 1 m et contrôlé à distance. L'optique active complète donc
l'automatisation du télescope.
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1.1.2.3. Intérêt de l'optique adaptative
Avec le développement rapide de l’optique adaptative et l’apparition sur le marché de
systèmes clé-en-main (correcteurs tip-tilt économiques, secondaires adaptatifs…), il est
désormais normal d’envisager l’usage d’une optique adaptative, éventuellement en complément
d’une optique active, pour accroître les performances d’un télescope automatique.
Une optique adaptative permet d'améliorer la résolution spatiale des images en
compensant partiellement la turbulence atmosphérique à l'aide d'un miroir déformable. Pour un
télescope de 50 cm de diamètre, un simple correcteur tip-tilt permet déjà de corriger environ
50% des aberrations dans le visible25. De plus, quel que soit le diamètre du télescope, un tel
correcteur permet de compenser les vibrations causées par les moteurs, les rafales de vent, etc.
1.1.3. La monture
Pour effectuer une observation prolongée sur un même astre, le télescope doit être animé
du même mouvement de rotation que la voûte céleste. Le tube optique est alors généralement
porté par une monture motorisée. Il existe différents types de montures (cf. Figure 1)
1.1.3.1. La monture équatoriale
La monture équatoriale est la monture la plus classique. Elle comporte deux axes de
rotation perpendiculaires entre eux. L’un des axes, appelé axe horaire, est incliné parallèlement
à l’axe polaire de la Terre. Cette monture permet donc de suivre le ciel en tournant simplement
l’axe horaire à raison d’un tour par jour sidéral. L’électronique d’entraînement d’une telle
monture est donc très simple. Cependant la mécanique d’une monture équatoriale est lourde
(porte-à-faux, flexions…) et ne convient guère pour les télescopes de grand diamètre.
Quelque soit le type de monture équatoriale, la mécanique est très sollicitée et présente
des flexions qui compliquent le contrôle des grands télescopes automatiques. On préfère
généralement porter ce genre de télescopes à l’aide d’une monture alt-azimutale.
1.1.3.2. La monture alt-azimutale
Le tube optique est porté par une fourche tournant autour d’un axe vertical. Cette
monture ne présente aucun porte-à-faux et permet de supporter des télescopes de très grands
diamètres (Zelenchouk, Keck, VLT…). Cependant la vitesse d’entraînement n’est plus
constante comme c’est le cas pour une monture équatoriale et, de plus, tous les axes doivent
être mis en mouvement. Le suivi sidéral est alors assuré par un système électronique évolué
calculant à chaque instant la vitesse de chaque axe en fonction des coordonnées du télescope et
du temps sidéral. Il est à noter qu’un dérotateur de champ est nécessaire pour l’imagerie. Le
télescope russe de 6 mètres du Zelenchouk, construit en 1976, fut le premier télescope alt-az. A
l’époque il s’agissait d’un défi car les systèmes informatiques n’avaient pas la puissance
d’aujourd’hui. Maintenant il est plus rentable de simplifier la mécanique même si cela
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complique le système de pilotage. On trouve même sur le marché des télescopes d’amateurs à
monture alt-azimutale capables de suivre le mouvement sidéral. La monture alt-azimutale
présente toutefois un inconvénient majeur : elle est capable de pointer le zénith, mais elle est
incapable de le suivre ! En effet, en ce point, la vitesse de rotation de l’axe vertical est infinie.
1.1.3.3. La monture alt-alt
La monture altitude-altitude (alt-alt) comporte deux axes horizontaux et
perpendiculaires entre eux. Il s’agit en fait d’une monture équatoriale pour un lieu situé sur
l’équateur terrestre. Cette monture a donc les inconvénients de la monture équatoriale (poids,
encombrements et flexions). Cependant toutes les zones du ciel sont observables excepté près
de l’horizon. De plus, seulement trois réflexions sont nécessaires pour le renvoi d’un faisceau
coudé par l’axe principal. C’est pourquoi ce type de monture est utilisé pour les sidérostats et
les interféromètres (cf. Chapitre « Contrôle du télescope OVLA »).
1.1.3.4. La monture boule
Cette monture que l’on oriente à la façon d’une rotule possède une géométrie
complètement différente de celle des autres montures énumérées plus haut. En effet, elle ne
possède aucun axe privilégié, tous les mouvements de rotation sont possibles et toutes les
régions du ciel sont observables grâce à un système d’entraînement adéquat. Il est alors facile
de compenser la rotation de champ ainsi que les erreurs de mise en station. En outre, la monture
boule est très compacte, très légère, très stable et vibre très peu26. Cette monture originale
répond parfaitement aux exigences de l’interférométrie optique. C’est pourquoi Antoine
Labeyrie a choisi ce type de monture pour le GI2T27, pour le projet OVLA (cf. plus loin) et
pour les télescopes extrêmement grands28.
De plus, si la sphère est complète, elle sert aussi d’abri. La coupole et la monture ne font
alors plus qu’un. A ce propos, les constructeurs de grands télescopes, comme le Large
Binocular Telescope, tendent naturellement vers ce concept avec les coupoles dites corotatives
qui épousent mieux la forme du télescope afin d’occuper le moins d’espace possible. Il faut
cependant noter que la boule entière se trouve être une surface de roulement avec toutes les
qualités requises pour cet usage : état de surface, dureté, tenue aux conditions extérieures. On
voit donc très vite qu’une monture boule utilisant une sphère complète n’est envisageable que
pour les télescopes de taille raisonnable (jusqu’à 2 mètres de diamètre). Au delà, pour des
télescopes géants (8-100 m) des boules à méridiens ont été envisagées29.
Grâce à sa forme fonctionnelle et sa symétrie parfaite, la monture boule sera très
certainement la monture naturelle des télescopes au sol du futur (à noter qu’elle s’apparente
fortement à la « monture » de l’œil, aux articulations osseuses…). La monture boule me paraît
facilement commercialisable car, en plus d’être une curiosité, elle présente des avantages
qu’aucune autre monture ne possède. Pour cela, elle peut intéresser fortement la communauté
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astronomique entière (astronomie amateur, enseignement et vulgarisation, recherche
scientifique) (cf. Tableau 1).
Figure 1: Différentes montures de télescope. En (a), la
monture équatoriale (type anglaise).En (b), la
monture alt-az (télescope William Herschel de 4.2m à
La Palma). En (c), la monture alt-alt ; un miroir
tertiaire orientable placé à l’intersection des axes de
la monture peut fournir un faisceau coudé (dessin : C.
Cazalé, OHP). En (d), le télescope prototype OVLA de
1,5 m ouvert à F/D=1,7, logé dans une boule complète
de 2,8m de diamètre entraînée par 3 galets
omnidirectionnels (dessin : J. Dejonghe, OHP). En
(e), monture boule à méridiens pouvant accueillir un
télescope type VLT, Keck ou plus gros. (dessin : N.
Cordier, OHP). a
b     c








- Ouverture de 30cm à 1m.
- Ultra-compact et léger.
- Transportable jusqu'à 1m
d’ouverture.
- Foyer newton, très ouvert (f/d=3 à
4), idéal pour l’observation
visuelle du ciel profond.
- Foyer nasmyth possible (f/d=8 à
16), pour l’observation des
planètes.
- Observation visuelle confortable
grâce à la rotation possible du
porte-oculaire.
- Avec ou sans moteurs
d’entraînement.
- Aucune mise en station n’est
nécessaire (initialisation sur
étoiles)
- Installation possible à toutes les
latitudes.
- Imagerie longue pose (photo ou
CCD) possible en mode suivi
équatorial.
- Pointage manuel ou automatique
(si codage).
- Tout le ciel est observable
- Codage possible par comptage des
pas-moteur, ou par pendule et
compas électronique.
- Ouverture de 60cm à 1,5m.
- Compact, auto-abrité.
- Transportable jusqu'à 1m
d’ouverture.
- Foyer nasmyth (f/d=8 à 12) à
hauteur constante.
- Observation visuelle ultra-
confortable (enfants, personnes
handicapées…) grâce à un réglage
possible de la hauteur du foyer par
rotation du miroir tertiaire
- Partage possible du faisceau entre
plusieurs observateurs par
basculement du miroir tertiaire.
- Aucune mise en station n’est
nécessaire (initialisation sur
étoiles)
- Installation possible à toutes les
latitudes.
- Imagerie longue pose (photo ou
CCD) possible en mode suivi
équatorial.
- Pointage automatique (avec
codage).
- Tout le ciel est observable
- Codage possible par comptage des
pas-moteur, ou par pendule et
compas électronique.
- Ouverture de 1à 2m et plus.
- Compact, auto-abrité, mobile sur
rail.
- Faisceau coudé collimaté fixe en
hauteur et en azimut.
- Bonne transmission (seules 3
réflexions sont nécessaires).







- Pointage automatique avec codage
- Ciel observable sur une bande de
90° de largeur et perpendiculaire
au coudé.
- Codage par pendule ou senseur
stellaire.
Tableau 1 : Polyvalences et avantages de la monture boule dans le domaine de l’astronomie amateur, la
vulgarisation et l’enseignement, la recherche scientifique.
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1.1.4. L’entraînement sidéral
Pour permettre une observation prolongée sur une même région du ciel, le télescope doit
être animé du même mouvement de rotation que la voûte céleste. La diversité des montures de
télescope m’a conduit à imaginer une méthode de calcul matriciel très générale, permettant de
déterminer, dans tous les cas, les vitesses des moteurs assurant le suivi sidéral.
Cette méthode est inspirée des calculs effectués par Denis Mourard pour les télescope-
boules de GI2T30, où les mouvements des télescopes sont interprétés à l'aide du vecteur
instantané de rotation W
&







 respectivement dirigés vers le Sud, l'Est et le zénith.
Au cours de l'observation, le vecteur unitaire axe optique U
&
 du télescope doit suivre le

























λ la latitude du lieu d’observation,
H=TS-α, l’angle horaire de l’astre, TS étant le temps sidéral local.
L'ensemble de la voûte céleste est entraîné d'un mouvement de rotation autour du
vecteur D
&



















avec Ω la vitesse de rotation terrestre (Ω=15”/sec. sidérale)
Quel que soit le type de monture, le vecteur instantané de rotation du télescope peut

















 sont les axes principaux de la monture du télescope alors V0,
V1 et V2 sont les vitesses de rotation des moteurs correspondants.
En notant V
&




















et en introduisant M, une matrice spécifique à la monture, que j’appelle « matrice des
axes principaux de la monture », telle que :( )CBA &&&=M ,
alors W
&
, le vecteur instantané de rotation du télescope, s’exprime plus simplement :
VW
&&
⋅= M . (4)










 sont libres, la matrice M est inversible. Les vitesses des





Cette expression est très générale car, comme nous allons le voir, elle permet de calculer
les vitesses d’entraînement des moteurs pour toutes les montures. De plus il est possible de
calculer les vitesses pour effectuer un rappel (en α, δ, etc.), un suivi de comète ou de satellite
artificiel, une compensation d’une erreur de mise en station, un pointage, etc. Pour cela, il suffit
d’ajouter au vecteur sidéral D
&
 la composante adéquate. Par exemple, l’expression incluant des






⋅+⋅+= δα )1( , (7)
avec U
&
 la position courante du télescope.
Il ne reste plus qu’à déterminer la matrice des axes principaux pour les différentes
montures (cf. figure 2) :
− Pour la monture équatoriale, A
&
 est l’axe horaire, B
&
 est l’axe de déclinaison, et C
&
peut être associé à l’axe de rotation de champ (par convention).
− Pour la monture alt-azimutale, A
&
 est l’axe zénithal, B
&
 et l’axe de la hauteur, et C
&
la rotation de champ.
− Pour la monture alt-alt, A
&
 est l’axe principal, B
&
 est l’axe secondaire (porté par le
précédent), C
&
 est la rotation de champ.






 sont virtuels, mais existent bien. En effet, par définition, ils correspondent à
la rotation du télescope engendrée par la mise en marche d’un des moteurs. Le
calcul des axes principaux de la boule sera développé plus loin, je donnerai ici
directement le résultat, en considérant la configuration du télescope OVLA (3
galets moteurs à 120° l’un de l’autre et à 45° sous l’équateur de la boule ; moteur
M0 situé au Sud, et M1 situé côté Est)
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Notons que selon la monture, les axes principaux peuvent être fixes ou mobiles. Dans ce
dernier cas, leurs expressions seront fonction du vecteur axe-optique U
&
 du télescope, donc de
H et δ. Enfin, ces vecteurs doivent être de même norme pour que les vitesses V0, V1 et V2 des
moteurs soient exprimées avec les mêmes unités.
Le Tableau 2 donne l’expression des axes principaux pour les montures précédemment
énumérées. Enfin les tableaux 3, 4 et 5 donnent les expressions et les courbes de vitesse des
moteurs pour suivre un astre de coordonnées (H, δ), obtenues à partir de l’équation matricielle
(6).
Les résultats sont sans surprise pour la monture équatoriale : vitesse de 15”/s sur l’axe
horaire (V0), vitesse nulle sur l’axe de déclinaison, pas de rotation de champ (V1=V2=0).
Nous constatons que la monture alt-az est incapable de suivre un point passant près du
zénith : vitesse azimutale (V0) et rotation de champ (V2) élevées, voire infinies, variation rapide
de la vitesse en hauteur (V1). Cette monture est donc « aveugle » aux objets les mieux situés !
La monture alt-alt est préférable car les singularités sont rejetées à l’horizon. Les
vitesses nécessaires sont en effet plus faibles et leurs variations plus lentes. La finesse du suivi
sera meilleure et la cadence de calcul des vitesses pourra être plus lente.
Notons que les vitesses d’entraînement de la monture alt-alt sont indépendantes de la
latitude λ d’observation, si l’axe primaire est orienté selon la direction Est-Ouest! Ce résultat
n’a finalement rien de surprenant puisqu’une rotation initiale (lors du pointage) autour de l’axe
primaire permet de « redresser la latitude », les deux autres axes « voient » ainsi le ciel toujours
sous le même angle quelque soit la latitude. La monture Alt-alt « Est-Ouest » peut facilement
équiper un télescope itinérant.
Enfin, nous remarquons la simplicité cachée de la monture boule qui peut suivre
parfaitement le mouvement sidéral (sans rotation de champ) avec des moteurs tournant à
vitesse constante ! De plus, cette monture peut « imiter » toutes les autres montures. En effet,
nous verrons plus loin qu’il est possible de suivre le mouvement d’un télescope alt-alt pour
fournir un faisceau coudé fixe, ou encore de suivre le mouvement d’un télescope alt-az pour












































Repère utilisé Equatorial Alt-azimutal
















































































































































Tableau 2 : Axes principaux de 5 montures de télescope. L’axe primaire A est fixe par rapport au sol pour toutes
les montures. Pour les montures équatoriales, alt-az et alt-alt l’axe secondaire B est mobile puisqu’il reste en
permanence orthogonal à A et à l’axe optique U du télescope ; l’axe tertiaire correspond à une rotation de champ.
Pour la monture boule à galets (type OVLA) les 3 axes sont fixes, ce qui simplifie les calculs de vitesses des
moteurs.
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( ).( )..sin( )λ cos ( )δ cos ( )H .cos ( )λ sin( )δ cos ( )λ
Alt-azimutale












( )..cos ( )λ cos ( )δ cos ( )H .sin( )λ sin( )δ sin( )λ
Alt-alt Nord-Sud
avec G= ( )..cos ( )λ cos ( )δ cos ( )H .sin( )λ sin( )δ 2 .sin( )H 2 cos ( )δ 2
V0=
...15
1 .cos ( )δ 2 sin( )H 2
sin( )H cos ( )δ sin( )δ
V1=
..15
1 .cos ( )δ 2 sin( )H 2
cos ( )δ cos ( )HAlt-alt Est-Ouest
V2=
.15
1 .cos ( )δ 2 sin( )H 2
sin( )δ
Tableau 3 : Expressions des vitesses des moteurs assurant un suivi sidéral d’un objet de coordonnées équatoriales
H et δ, selon la monture du télescope. La latitude du lieu d’observation est notée λ.
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Tableau 4 : Vitesses des moteurs, exprimées en sec. d’arc par sec. sidérale, assurant un suivi sidéral pour la
monture équatoriale, boule et Alt-Az, en fonction de l’angle horaire et de la déclinaison (-15°, 0°, 15°, 30°, 45°,
60° et 75°). Excepté pour la monture boule, les vitesses sont calculées pour la latitude de l’OHP : λ=+43.92°.
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Tableau 5 : Vitesses des moteurs, exprimées en sec. d’arc par sec. sidérale, assurant un suivi sidéral pour la
monture Alt-Alt, en fonction de l’angle horaire et de la déclinaison (-15°, 0°, 15°, 30°, 45°, 60° et 75°). Nous
avons considéré deux orientations possibles pour l’axe primaire de la monture : Nord-Sud puis Est-Ouest. Les
vitesses sont calculées pour la latitude de l’OHP : λ=+43.92°.
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1.1.5. La motorisation
Quelque soit son type, la monture d’un télescope doit être motorisée pour compenser le
mouvement sidéral et permettre le pointage. Après avoir défini les performances que doit
remplir le système de motorisation, je présenterais le type de moteur actuellement le mieux
adaptés à l’automatisation d’un télescope. Un comparatif des différentes solutions de
motorisation les plus courantes31 figure en annexe A.
1.1.5.1. Equation de mouvement
Afin d’établir les caractéristiques du moteur (couple, vitesse) écrivons l’équation
générale régissant le mouvement de l’ensemble moteur-télescope :
θ⋅+θ⋅+=  JFCC r (8)
avec :
C le couple moteur
Cr le couple résistant
F la somme des coefficients d’amortissement (frottements, pertes par hystérésis…)
J le moment d’inertie total de l’ensemble ramené au moteur
Pour une monture correctement équilibrée, Cr est toujours voisin de zéro. L’ensemble
des frottements F est impossible à calculer et très difficile à mesurer. En pratique, il se trouve
que les frottements proviennent essentiellement du réducteur placé en sortie du moteur (couple
de démarrage pour vaincre les frottements statiques et couple de frottement). J inclus le
moment d’inertie du rotor et de l’ensemble du télescope.
1.1.5.2. Calcul du couple
En général un télescope ne subit pas d’accélération supérieure à quelques degrés par
secondes carrées, même pendant les phases de pointage. En outre, une réduction mécanique
d’un rapport de 1000 à 100000 est généralement nécessaire pour atteindre de faibles vitesses
avec une bonne précision. Cet étage de réduction est généralement constitué d’un réducteur
placé en sortie du moteur et d’un système d’entraînement roue-vis ou vis-écrou. Heureusement,
si un étage de réduction N est placé entre le moteur et la charge, le moment d’inertie vu par le
moteur est réduit d’un facteur 1/N2.
Le Tableau 6 donne les moments d’inertie de trois télescopes de tailles très différentes,
ainsi que le couple nécessaire pour l’entraîner avec une accélération de 2°.s-2. Un rapport de
réduction de 1000 seulement à été choisi afin de se placer dans un cas assez pessimiste.
Nous voyons que le couple nécessaire n’excède pas 1 N.cm. pour ces trois télescopes. Or
la plupart des réducteurs du commerce ont un couple de démarrage et de frottement bien
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Meade LX200 0.2 30 0.5 2x10-5
Valméca 0.6 800 200 0.1
OHP T152 1.5 10000 17000 0.6
Tableau 6: Ordre de grandeur des moments d’inertie et des couples moteur pour 3 types de télescopes. Un rapport
de réduction de 1000 à été considéré. Le couple calculé correspond à une accélération de 2°.s-2.
Voici donc les conditions que doivent remplir la motorisation d’un télescope
automatique :
− couple adapté aux frottements mécaniques du réducteur, (un couple de 1 N.m au
niveau de la vis sans fin suffit largement pour la plupart des télescopes).
− grande stabilité de la vitesse de rotation.
− large dynamique de vitesse. Typiquement la vitesse de pointage rapide est 500 à
1000 fois plus rapide que la vitesse sidérale. Avec une réduction de 10000, la
vitesse maximum du moteur devra être de 3000 à 6000 tr.min-1 environ.
− très faible niveau de vibrations.
1.1.5.3. Le moteur brushless
Les caractéristiques de ces moteurs sont particulièrement intéressantes (cf. annexe A) :
− couple constant quelque soit la vitesse
− faible inertie du rotor (aimant permanent)
− absence de balais, donc pas d’entretien
− contrôle précis de la vitesse (même à basse vitesse)
− vitesse maximale supérieure à celle des pas-à-pas
− très grande dynamique de vitesse
− absence de résonances mécaniques
Ce type de moteur semble donc répondre aux exigences des télescopes automatiques. De
plus, on les trouve de plus en plus fréquemment sur le marché à des prix très attractifs. En effet,
leur prix est désormais comparables à celui des moteurs pas-à-pas équipés d’une électronique
assurant le mode micro-pas (cf. annexe A).
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Enfin, avec l’arrivée sur le marché de variateurs permettant de commander des moteurs
brushless à partir d’une fréquence et d’un signal de sens (stepper-like), il devient facile
d’implémenter ce type de moteurs sur des télescopes existants afin d’automatiser leur pointage.
Même avec ces variateurs, le mouvement du moteur brushless reste doux et continu car les
courant envoyés dans les bobines sont interpolés entre chaque impulsion reçue.
C’est pourquoi j’ai choisi d’utiliser des moteurs brushless équipés de variateurs
« stepper-like » pour motoriser le télescope prototype OVLA.
1.1.6. Le pointage
L’automatisation d’un télescope impose obligatoirement un système de pointage
automatique. Le pointage sera effectué en boucle fermée. L’électronique de l’entraînement
actionnera les moteurs en traitant les informations provenant d’un « capteur » suivant un
algorithme de pointage plus ou moins élaboré, selon le type de monture et selon les
performances recherchées. La précision de pointage à atteindre varie généralement de la minute
à la seconde d’arc. Je parle de « capteur » pour rester volontairement très général, car il existe
de nombreuses solutions pour connaître la position courante d’un télescope (cf. annexe B) :
− comptage des pas moteurs (boucle ouverte),
− codeurs optiques incrémentaux ou absolus,
− inclinomètres 2 axes,
− pendules stabilisés,
− gyromètres à fibre optique,
− senseurs stellaires,
− etc.
1.1.6.1. Quel capteur choisir ?
Il existe donc un système de codage adapté à tous les budgets, à toutes les montures,
avec des performances variées.
Le codeur incrémental reste actuellement le meilleur choix pour les montures classiques
compte tenu de son prix et de sa facilité d’installation. De plus, les cartes d’axe permettant de le
relier à un ordinateur type PC sont nombreuses sur le marché.
Les inclinomètres et les pendules stabilisés sont intéressants pour les montures dont les
axes mécaniques sont inaccessibles ou virtuels (monture sphérique), mais ne sont
malheureusement pas sensibles aux rotations d’axe zénithal.
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Le senseur stellaire est sans nul doute le système le plus élégant et le plus satisfaisant
qui soit. Cependant, il est pour l’instant réservé au domaine spatial. L’étude d’un senseur
stellaire économique pour le télescope-boule OVLA est en cours.
1.1.6.2. Algorithme de pointage
Pour le pointage d’un télescope automatique, je propose la boucle d’asservissement
présentée en Figure 3. Afin que l’algorithme de pointage puisse s’adapter à tous les type de
montures, les calculs de positions et de vitesses sont effectués selon la même « philosophie »
que pour l’entraînement sidéral. Les vecteurs sont rapportés au repère terrestre orthonormé( )kji &&& ,,  respectivement dirigés vers le Sud, l’Est et le Zénith. L’algorithme comporte 3 étapes
exécutées en boucle :
− calcul des composantes du vecteur axe-optique courant U
&
 à partir des codeurs,
− calcul du vecteur rotation de pointage pW
&
 empruntant le plus court chemin pour
atteindre le vecteur cible 1U
&
,
− calcul des vitesses moteurs V
&
.


















Axes de la monture
Figure 3 : Boucle de pointage universelle. Cet algorithme assure un pointage automatique optimal d’un télescope
quelque soit sa monture. Pour cela la position courante et les vitesses moteurs sont calculées vectoriellement par
rapport à un repère lié au sol.
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1ère étape : Calcul de la position courante :
Quelque soit la monture du télescope, les positions seront toutes référencées par rapport
au repère ( )kji &&& ,,  lié au sol (cf. Figure 4) afin de simplifier les calculs et de minimiser le
nombre de conversions.





















avec Z et A la distance zénithale et l’azimut (compté à partir du Sud, positivement vers l’Est)
respectivement. Le repère ( )kji &&& ,,  est donc bien adapté à la monture alt-az dont les axes sont







Nous allons maintenant calculer les composantes de U
&
 pour une monture équatoriale
(en fonction de H et δ). Pour cela, procédons par analogie. Considérons la monture équatoriale
comme étant une monture alt-az inclinée d’un angle de (λ−π/2) autour du vecteur j
&
 (λ étant la
latitude du lieu). De plus l’angle horaire H est analogue à (–A), et la déclinaison δ est analogue
à (π/2-Z).
Les composantes de U
&





































De même, on déduit les composantes pour un télescope alt-alt :
− La monture alt-alt « Nord-Sud » est une monture équatoriale avec λ=0. Si β et γ




 respectivement (cf. figure
entraînement et montures), alors β est analogue à H et γ analogue à δ.
− La monture alt-alt « Est-Ouest » est, quant à elle, une monture alt-az tournée de
+90° autour de i
&
. Si β et γ sont les angles issus des codeurs des axes A&  et B&
respectivement (cf. figure entraînement et montures), alors β est analogue à (A-
π/2) et γ analogue à (π/2-Z).
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Pour la monture-boule, le calcul de U
&
 dépend bien sûr du système de codage utilisé.
Les calculs de pointage utilisant un inclinomètre seront exposés plus loin dans les chapitres
consacrés au télescope prototype OVLA.
Le Tableau 7 présente, pour différentes montures, les expressions du vecteur axe-
optique U
&















Figure 4 : Coordonnées azimutales.









































































Α : 0 au Sud, + vers
l’Est
Z : 0 au zénith, + vers
l’horizon
H : 0 au mérid., + vers l’Ouest
δ : 0 à l’équateur, + vers le Nord
β : 0 au mérid., + vers
l’Ouest
γ : 0 au zénith, + vers
le Nord
β : 0 au zénith, + vers le
Nord
γ : 0 au mérid., + vers
l’Ouest
Tableau 7 : Expressions du vecteur axe-optique U
&
 dans le repère ( )kji &&& ,,  lié au sol, en fonction des angles
issus des codeurs d’axe.
2ème étape : Calcul du plus court chemin :
- Chemin loxodromique :
Le pointage le plus simple consiste à lire l'angle à parcourir sur chaque axe de la
monture et actionner successivement chaque moteur. Mais le chemin emprunté est loin d'être
optimal.
Pour raccourcir le chemin, il est possible d'actionner simultanément les deux moteurs
avec le même rapport de vitesses afin que la durée de pointage soit identique pour les deux
axes. Dans ce cas, on emprunte le chemin loxodromique pour le système de coordonnées lié à
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la monture. Les anciens navigateurs conservant le même cap durant tout leur trajet
empruntaient également la route loxodromique (cf. Figure 5).
- Chemin orthodromique :





, la rotation de vecteur pW
&




Ce chemin optimal s'appelle la route orthodromique. Celle-ci est empruntée par les
avions de ligne qui cherchent à rentabiliser au mieux leurs trajets.
Remarquons que l’orientation du vecteur rotation pW
&
 est constante durant toute la phase
de pointage. Cependant, afin de rattraper les éventuelles dérives dues aux erreurs systématiques
(mise en station, perpendicularité des axes, etc.), il est préférable de recalculer périodiquement
le vecteur pW
&
 en fonction de la position courante U
&
 fournie par les codeurs.
Notons également que la norme du vecteur pW
&
 peut être modulée en fonction de la
vitesse de pointage et des rampes d’accélération désirées.
En toute rigueur, la monture du télescope ne peut en général suivre cette rotation
optimale, à l'exception de la monture boule qui possède tous les degrés de liberté. En effet, une
liaison mécanique entre les axes de la monture nous prive d'un degré de liberté et nous impose
une rotation de champ. Notons que cette rotation de champ n'augmente pas l'angle balayé par le
télescope pendant le pointage. Le chemin suivi par le télescope reste donc orthodromique
quelque soit le type de la monture, même sans dérotateur de champ.
Si le télescope est équipé d’un dérotateur de champ motorisé, on peut alors assurer un
pointage conservant en permanence l’orientation du champ par rapport au Nord céleste pendant
toute la durée du pointage. Pour cela, il faut ajouter une rotation autour de l’axe-optique U
&
 de
manière à simuler le pointage d’un télescope équatorial. La rotation autour de l’axe-optique




















&& eqM , (12)
avec Meq la matrice des axes principaux d’une monture équatoriale.
Or, la rotation de champ d’un télescope équatorial est nulle pendant le pointage, le
vecteur de pointage pW
&
 conservant l’orientation du champ est donc :
UUUWp

























Figure 5 : Pointages loxodromiques et orthodromiques à proximité du zénith d’un télescope alt-az. Le pointage de
U0 vers U1 est optimal si le chemin emprunté est orthodromique. Cependant, pour des raisons de simplicité, le
pointage peut se faire suivant les axes de la monture en actionnant un moteur après l’autre (chemins U0,a,U1 ou
U0,b,U1 ou encore en passant par le zénith : U0,c,U1 ou U0,d,U1). Il est également possible d’actionner les 2 axes
simultanément avec le même rapport de vitesse (loxodromie 1 et loxodromie 2).
3ème étape : Calcul des vitesses moteurs :
Une fois le vecteur de pointage pW
&
 déterminé, les vitesses des moteurs se calculent à





+ . En effet, il est nécessaire de suivre le sidéral pendant toute la
durée du pointage pour ne pas accumuler de retard :( )pWDV &&& +⋅= −1M , (14)
avec M la matrice des axes principaux de la monture concernée.
1.1.6.3. Erreurs systématiques
Selon la précision de pointage recherchée, il peut être nécessaire de prendre en compte
les phénomènes induisant des erreurs systématiques d’origine astronomique ou mécanique. Le
Tableau 8 énumère les divers sources d’erreur d’origine astronomique avec leurs amplitudes
moyennes. Elles doivent être corrigées suivant l’ordre donné par le tableau. Leur calculs, trop
longs pour être détaillés ici, sont bien connus et sont facilement programmables32.
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Erreur Amplitude
1 Aberration annuelle 20”
2 Parallaxe héliocentrique 1” à 1 parsec
3 Précession des équinoxes 50”/an
4 Nutation 17”
5 Déplacement du pôle 0.1” (aléatoire)
6 Aberration diurne 0.3”
7 Parallaxe topocentrique 9” à 1 U.A.
8 Réfraction atmosphérique 2’ à 60° du zénith
Tableau 8 : Corrections systématiques successives à apporter pour obtenir les coordonnées réelles du télescope à
partir des coordonnées fournis par un catalogue astronomique.
Il existe aussi les erreurs systématiques induites par la mécanique du télescope elle-
même. Ces erreurs peuvent être largement supérieures aux erreurs d’origine astronomique si le
minimum de précautions n’est pas pris lors de la conception et l’installation du télescope. Voici
la liste des points critiques qu’il est généralement nécessaire de vérifier si l’on veut un pointage
automatique à 1’ de précision :
− Mise en station
− Perpendicularité des axes
− Alignement des axes optique et mécanique
− Flexions du tube
− Flexion de la monture
− Torsion des axes
− Offset des codeurs
− Hystérésis
− Erreur périodique de l’entraînement
− Paramètre de l’asservissement (amortissement…)
1.1.7. L’informatique de contrôle
Pour l’automatisation d’un télescope, nous envisageons le système dont le
fonctionnement simplifié est représenté par la Figure 6. Tel qu'il a été prévu, ce système
s'adaptera facilement à tous les types d'installations. Pour des raisons de facilité et d'économie,
nous avons choisi de contrôler le fonctionnement du télescope à l’aide d’un micro-ordinateur
PC tournant de préférence sous Linux.
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Le PC assure deux fonctions principales :
− les mouvements du télescope : entraînement, guidage, pointage, rotation de la
coupole... Cette tâche est assurée par l’intermédiaire du contrôleur de télescope
via une ligne RS232.
− l'acquisition et le traitement des images CCD. Cette tâche est, quant à elle, assurée
par l’intermédiaire du contrôleur de caméra CCD qui peut selon les modèles faire
partie du PC (carte interne).
Un échange d’information entre ces deux tâches est nécessaire pour assurer des
fonctions faisant appel à la fois au contrôleur de télescope et au contrôleur de caméra. On peut
citer quelques unes de ces fonctions :
− ordre d'exposition (après validation du pointage),
− analyse de l'image acquise pour effectuer la focalisation,
− comparaison de l'image acquise et d’un catalogue d'étoiles pour réaliser le
pointage fin,
− consultation d’un catalogue d'étoile pour rechercher une étoile-guide,























































Figure 6 : Architecture proposée pour le contrôle d’un télescope automatique. Le cœur du système est constitué
par le contrôleur de télescope qui gèrent l’entraînement et le pointage selon les ordres envoyés par le PC.
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1.1.8. Conclusions sur les télescopes automatiques
Dans ce paragraphe, j’ai dressé l’inventaire des solutions techniques existantes pour
contrôler automatiquement l’entraînement et le pointage d’un télescope. J’ai, en outre, proposé
une méthode générale pour calculer les vitesses des moteurs, quelle que soit la monture du
télescope, et quel que soit le mouvement désiré (pointage, guidage, suivi sidéral ou cométaire,
compensation de la réfraction…). Cette synthèse de calcul va permettre de réaliser un système
d’entraînement universel, dit « contrôleur de télescope » (cf. plus loin), capable d’automatiser
tous les types de télescopes. Cette réalisation peut, très certainement, intéresser les
constructeurs de télescopes comme VALMECA.
Cet inventaire m’a également conduit vers de nouvelles solutions originales pour le
codage absolu des télescopes, comme l’usage de gyromètres a fibres optiques et de senseurs
stellaires économiques.
Enfin, nous pourrions dire qu’un télescope automatique n’est rentable que s’il est dédié
à un type d’observation spécifique (LINEAR33, SLOAN34, VST35…), ou si, paradoxalement,
son diamètre le rend « inintéressant » par rapport aux plus gros télescopes très convoités. En
effet, le facteur de pression que subit un télescope automatique doit rester inférieur à 1, afin de
pouvoir entreprendre des surveys, des observations continues ou régulières, etc. Les télescopes
au sol du siècle prochain appartiendront vraisemblablement à deux catégories très distinctes :
− d’un côté il y aura quelques très grands télescopes (10-100m), terrestres ou
spatiaux, dédiés à la cosmologie et à la détection directe des exo-planètes, et
accessible qu’une nuit ou deux d’affilée à une minorité d’astronomes
− de l’autre côté, il y aura une multitude de petits télescopes optimisés, dont les
caractéristiques sont résumée sur le Tableau 9.
40
Diamètre 0.5 à 2 m
Foyer primaire F/D= 1.5 à 3
Foyer Nasmyth ou Coudé F/D= 6 à ∞





Poids < 1 ou 2 tonnes
Codage Senseur stellaire
Pointage Automatique par reconnaissance de champ
Guidage Automatique
Informatique PC sous Linux
Séquencement des tâches Automatique
Traitement et classification des données Automatique
Contrôle à distance Oui, via Ethernet
Facteur de pression < 1
Coût < 1 M€
Tableau 9 : Caractéristiques optimales pour un petit télescope automatique.
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1.2. Le contrôleur de télescope
1.2.1. Présentation du contrôleur de télescope
Les paragraphes précédents présentaient, de façon générale, le fonctionnement complet
d'un télescope automatique. Nous allons maintenant nous intéresser au problème de manière
plus concrète et décrire la réalisation du cœur du système. Vu de l’extérieur, celui-ci est un
coffret électronique assurant à la fois le contrôle « automatisé » du télescope ainsi que le
dialogue avec l’utilisateur. J’appellerais donc ce système électronique « contrôleur de
télescope ».
Un tel travail est conséquent car il demande à la fois des compétences en électronique
logique, en CAO, en microcontrôleur et en informatique. Heureusement, pendant ma première
année de thèse, j’ai bénéficié de l’aide précieuse du service électronique de l’OHP pour l’étude
et la réalisation complète d’un contrôleur de télescope et de son interface vers un PC pour les
télescopes équatoriaux de l’OHP et pour le télescope-boule du projet OVLA.
1.2.2. Description électronique
1.2.2.1. Aperçu général
Le contrôleur de télescope a pour tâche de générer les différents signaux moteurs
conformément aux ordres du PC, et de lire les informations issues des différents capteurs avant
de les transmettre au PC. L’ordinateur joue simplement le rôle de superviseur, les calculs et les
asservissement étant réalisés par un microcontrôleur (µC) placé à l’intérieur du système, afin
que le télescope puisse aussi fonctionner sans ordinateur.
Les principales périphériques du contrôleur de télescope sont les moteurs (pointage,
entraînement, dérotateur de champ), les codeurs, et éventuellement la roue à filtre, la platine de
translation pour le guidage, le focus, la coupole, etc.
Matériellement, le contrôleur de télescope se présente sous la forme d’un coffret
électronique acceptant des cartes au format Europe avec connecteurs G96 (cf. Figure 7).
Sur la face avant du coffret, se trouvent un affichage, donnant les paramètres du système
(vitesses d’entraînement, de rappels, de pointage…), ainsi que d’un ensemble de roues
codeuses permettant à l’opérateur de modifier les paramètres en absence de PC.
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Figure 7 : Vue d’ensemble du contrôleur de télescope avec la raquette de rappels et les moteurs d’entraînement.
Les carte microcontrôleur, « entraînement » et codeur sont visible à l’intérieur du coffret.
Figure 8 : Carte « entraînement » assurant la gestion de 4 moteurs maximum et de 2 entrées raquette (manuelle et
guidage automatique). Afin de réduire l’encombrement, des circuits logiques programmables FPGA ont été
utilisés.
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Sur la face arrière, des connecteurs relient le coffret aux moteurs, aux codeurs, aux
raquettes de rappels (manuelle et/ou guidage automatique) et au port série RS-232 du PC.
A l’intérieur du coffret, se trouvent un bloc d’alimentation, une carte CPU, une ou
plusieurs cartes « entraînement », une carte de puissance pour chaque moteur et une ou
plusieurs cartes « codeurs ».
Le bloc d’alimentation fournie à partir du secteur, les tensions nécessaires aux moteurs
(6-12V) et aux circuits logiques (5V).
La carte CPU est une carte d’évaluation (XEVA) de la société Raisonance S.A. à base
de microcontrôleur Siemens 80C537 compatible avec la famille Intel 8051.
Afin de réduire l’encombrement du coffret électronique, la gestion des moteurs et de la
raquette est assurée par une seule carte électronique appelée carte « entraînement » (cf. Figure
8). Pour cela, l’ensemble des fonctions a été réalisé à l’aide de circuits logiques programmables
(FPGA). Cette carte peut contrôler quatre moteurs, ce qui permet d’assurer l’entraînement et le
focus d’un télescope non-équatorial. Si besoin, il est possible d’ajouter des cartes
supplémentaires.
1.2.2.2. Les circuits FPGA
Un composant FPGA est organisé en blocs logiques élémentaires qui sont
interconnectés par programmation pour former des fonctions logiques complexes. Les
principaux éléments d’un FPGA sont :
− les blocs logiques internes, qui réalisent des fonctions logiques combinatoires et
séquentielles déjà évoluées,
− les pistes d’interconnexions internes, qui relient les blocs logiques entre eux et
avec les broches de sortie,
− les antifusibles programmables qui assurent la connexion des pistes. Les
technologies employées varient d’une famille de composants à l’autre ; dans le cas
des circuits ACTEL, la programmation des antifusibles ne peut s’effectuer qu’une
seule fois, et reste définitive.
Les circuits programmables FPGA offrent une forte capacité d’intégration et facilite la
réalisation des cartes électroniques en minimisant le nombre de composants et de connexions
extérieures. Le système de développement livré par ACTEL comprend tous les outils
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nécessaires à la saisie de schémas, à la simulation, au routage du composant et à sa
programmation définitive.
Chaque fonction élémentaire du contrôleur de télescope est assurée par un circuit
FPGA :
− circuit temps sidéral




− circuit roues codeuses
L’étude et la programmation des ces circuits ont été réalisées avec l’aide précieuse de
deux stagiaires. Le rôle et le fonctionnement de chaque circuit sont détaillés en annexe C.
Cependant, les schémas électroniques ayant servi à la programmation de ces circuits ne sont


























































Figure 9 : Schéma électronique du « contrôleur de télescope » réalisé à base de circuits FPGA autour d’un
microcontrôleur 8 bits 80C537. Les circuits gérant les rappels, les vitesses des moteurs et les codeurs se partagent
le même bus de données (P4). Leur adressage se fait à l’aide d’une ligne Chip Select (CS). Il est donc possible
d’ajouter des circuits pour contrôler des moteurs supplémentaires. La mémoire RAM et l’EPROM nécessaires au
fonctionnement du microcontrôleur n’ont pas été représentées.
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1.2.3. Le microcontrôleur
Le microcontrôleur est l’intelligence du système, il a pour rôle de lire les capteurs du
télescope, d'exécuter les commandes envoyées par le PC, et d’effectuer tous les calculs
nécessaires afin de décharger le PC.
L'utilisation d'un microcontrôleur du type 80C537 de SIEMENS s'est montrée
particulièrement bien adaptée au problème. En effet, ce microcontrôleur dispose de 7 ports
bidirectionnels de 8 bits. L'ensemble tient sur une seule carte (carte XEVA distribuée par
RAISONANCE), sur laquelle se trouve le microcontrôleur, la RAM externe permettant de
stocker un grand nombre de variables de calcul, et l'EPROM qui contient le programme
d'exécution. Le programme est développé en assembleur et en C grâce aux outils de
programmation et de simulation de la société RAISONANCE.
Le code du programme est constitué de deux modules. Un module assembleur gère la
communication série entre le microcontrôleur et le PC (ou une console). Les calculs
trigonométriques spécifiques à la monture du télescope sont écrits dans un module C. Ce
dernier module est inutile pour les monture équatoriales.
Un organigramme très simplifié du programme est présenté sur la Figure 10. La liste des
requêtes recevables sur le port série et les listings n'ont pas été joints pour ne pas alourdir le
rapport.
A la mise sous tension, le programme initialise les vitesses d'entraînement et de rappels
en fonction du télescope utilisé. Le télescope peut être codé par 4 cavaliers, ce qui permet de
piloter 16 télescopes par un même coffret sans modifier le programme.
Ensuite, le programme tourne en boucle d’attente jusqu’à ce qu’une interruption (IT)
arrive (cf. Figure 10). Cinq sources d’interruptions sont acceptés :
− IT Série, qui signale l’arrivée d’un caractère sur le port série, afin d’exécuter les
commandes envoyées par le PC,
− IT Rappels, qui signale l’arrivée d’un ordre de rappels ou de pointage,
− IT TS, qui sert d’horloge sidéral pour le rafraîchissement des vitesses,
− IT Timer, qui assure la lecture périodique des roues codeuses (en mode manuel
seulement), et qui gère également la durée des rappels en guidage automatique.
− IT Timer2, qui génère les rampes d’accélérations du pointage.






- nb_pulse = nb_pulse + 1
- positionne le test 3 à OUI
Décode les rappels et
positionne le test 2 à OUI.
Lit le port série et
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(le n° du rappel)
Si i = 0   Test 4 = NON
sinon     Test 4 = OUI
Envoi des vitesses





- Lit les roues codeuses
- Gère la durée des rappels
en guidage auto.
IT Timer
Gère la durée des rampes
de pointage.
IT Timer 2
Figure 10 : Organigramme du programme du microcontrôleur 8 bits 80C537.
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1.2.4. Du côté du PC
La plupart des calculs étant effectués par le microcontrôleur, le PC joue simplement le
rôle de superviseur. Il prend les décisions d'action en fonction des demandes d’observations, de
l'état du télescope, de la coupole ou de la météo.
En mode automatique, le PC peut générer la séquence d’action.
En mode manuel, il facilite le travail de l'opérateur ; toutes les commandes étant
exécutables depuis le clavier ou la souris, tous les paramètres d'état étant affichés à l'écran.
Dans ce cas, le programme traduit les demandes de l’utilisateur en émissions sur le port série
d’une chaîne de caractères reconnue par le microcontrôleur.
Pour l'instant, seul le fonctionnement en mode manuel a été programmé pour faciliter le
contrôle du télescope et également pour préparer une éventuelle automatisation. A cet égard, un
logiciel a été réalisé, avec l’aide d’une étudiante en stage à l’OHP. Ce logiciel permet à tout
opérateur, même non averti, de configurer le matériel (rapport de réduction mécanique des
axes, moteurs, codeurs…), de paramétrer les différentes vitesses (entraînement, rappels,
pointage…), de lancer des ordres de rappels et de pointage à l’aide du clavier et de la souris. Il
est même possible de suivre un astre mobile (astéroïde, comète) en choisissant directement son
nom dans une liste, ou en entrant ses éléments orbitaux (pour les astres nouveaux). Une version
a été développée en langage C sous Linux pour les télescopes de l’OHP (cf. Figure 11). Ce
logiciel donne entière satisfaction au télescope de 80 cm où ont eu lieu les premiers essais. Une
version tournant sous Windows est également prévue pour élargir l’utilisation de notre
contrôleur de télescope au milieu amateur.
Figure 11 : Exemple de fenêtre de dialogue du logiciel de contrôle développé sous Linux. L'opérateur peut
facilement configurer les vitesses d'entraînement, de rappels et de pointage (programmation : M. Pommet).
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Cependant, hormis pour la configuration de l’entraînement, il est certainement plus
judicieux d’utiliser le contrôleur de télescope à partir d’un logiciel de planétarium du
commerce (Pises-Atlas-Prism, The Sky, Guide, Mega Star, Starry Night…) qui offrent
d’innombrables possibilités. En effet, ces logiciels, massivement utilisés par les astronomes
amateurs, contiennent de nombreux catalogues d’objets célestes. En outre, ils permettent de
commander le pointage du télescope par simple click sur l’objet, ou d’afficher à l’écran la
portion du ciel vue par le télescope après lecture des codeurs. Ces deux actions se font par
l’intermédiaire du port série utilisant un protocole standard (Meade LX200…) qui a été inclus
dans notre système. Il n’y donc aucun problème pour interfacer notre contrôleur de télescope
avec de tels logiciels.
1.3. Applications et résultats
1.3.1. Configurations possibles
La polyvalence du contrôleur de télescope que nous avons réalisé permet de l’utiliser
sur toutes les montures, avec différents types de moteurs (cf. Figure 12).
Pour les petits télescopes d’amateurs (20-30 cm), la solution la plus économique
consiste à utiliser des moteurs pas-à-pas sans codeurs. Le pointage automatique reste toutefois
possible, en comptant les pas-moteurs. Si un pointage à quelques minutes d’arc près est
recherché, il est possible d’ajouter des codeurs incrémentaux sur les axes.
Pour des télescopes plus gros (60 cm), les moteurs pas-à-pas peuvent convenir à
condition qu’ils soient pilotés en mode micro-pas.
Pour des télescopes encore plus grands ou pour des applications où l’asservissement doit
être parfait (interférométrie, pointage ultra-rapide, optique adaptative, suivi de satellites, etc.), il
est préférable d’installer des moteurs brushless équipés de codeurs internes ou non, pilotés par
l’intermédiaire d’un simple amplificateur de puissance ou d’un variateur intelligent assurant
l’asservissement en position et en vitesse.
Dans tous les cas, il est indispensable que les drivers des moteurs puissent être






























Figure 12 : Exemples d’applications du contrôleur de télescope. Il est possible de piloter des moteurs pas-pas en
pas-entier ou en micro-pas avec ou sans codeurs (a), des moteurs brushless (b) ou des servo-moteurs brushless
équipés de codeur interne (c). Selon l’encombrement, le driver spécifique au moteur utilisé peut être logé dans le
coffret du contrôleur de télescope.
1.3.2. Télescope de 80 cm de l’OHP
Un prototype du contrôleur de télescope fonctionne en autonome (sans PC) depuis 1997
au télescope de 80 cm de l’OHP (cf. Figure 13). Il est également connecté à un PC pour assurer
le guidage automatique du télescope. La caméra de guidage est une caméra vidéo reliée au PC
via une carte de digitalisation (carte SECAD). Un stagiaire informaticien a écrit un logiciel
(SUET) permettant l’intégration, l’acquisition et l’analyse des images. Le programme calcule la
position de l’étoile-guide par ajustement gaussien, en déduit le sens et la durée des corrections
nécessaires, et envoie les rappels au contrôleur de télescope. Le fonctionnement du système est
très satisfaisant.
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Figure 13 : Télescope de 80 cm de l’OHP photographié à travers sa coupole qui à été tournée pendant la pose
(cliché : G. Rau, OHP-CNRS).
1.3.3. Télescope de 152 cm et optique adaptative
L’ONERA a conçu un banc d’optique adaptative (BOA) dimensionné pour fournir des
images à la limite de diffraction jusqu'aux longueurs d'onde visibles avec un télescope de la
classe des 2 mètres. Ce système a été utilisé en 1996 et 1997 avec succès au foyer coudé du
télescope de 1,52 m de l'OHP36.
Cependant, ces essais ont révélé la présence de résonances mécaniques (20 et 76 Hz),
engendrées par le moteur pas-à-pas de l’entraînement, trop rapides et trop importantes pour être
complètement corrigées par l’optique adaptative.
La solution la plus simple pour réduire les résonances mécaniques, tout en conservant le
moteur pas-à-pas, consiste à travailler en mode micro-pas. Cependant l’ancien système
d’entraînement installé sur le télescope ne permet pas ce mode de pilotage.
Pour la mission de 1997, nous avons donc proposé à l’ONERA d’installer un contrôleur
de télescope équipé d’un driver micro-pas du commerce (SLO-SYN 2000 MD7) permettant de
piloter le moteur du télescope de 152 cm en mode micro-pas jusqu’à 100 µpas/pas.
Le Tableau 10 présente l’intégrale du spectre de 0 à 200 Hz du tip-tilt envoyé par
l’optique adaptative avec l’ancien entraînement OHP et avec notre contrôleur de télescope
(100 µpas/pas). Le gain est évident : les « marches d’escalier » situées à 20 et 76 Hz ont
quasiment disparues, tandis que la somme des vibrations s’étendant de 0 à 200 Hz a été
atténuées d’un facteur 1,7.
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Tableau 10 : Intégrales du spectre des polynômes de Zernike Z2 (tip) et Z3 (tilt) mesurées en Octobre 1997 par
l’optique adaptative de l’ONERA au foyer coudé du télescope de 1,52 m de l’OHP. Le pilotage du moteur pas-pas
de l’entraînement alpha en mode micro-pas (100 µpas/pas) a nettement réduit les résonances mécaniques (20 et
76 Hz) par rapport au mode pas entier (documents : ONERA).
1.3.4. Télescope Valméca
Un exemplaire de contrôleur de télescope est normalement destiné à la société
VALMECA (Puimichel, 04), mon partenaire industriel. Cette société, dirigée par Serge
Deconihout, construit, pour les amateurs et les professionnels, des télescopes de 50 cm à 1 m de
diamètre d’une excellente qualité mécanique.
Les premiers essais d’entraînement sur un télescope équatorial de 60 cm se sont révélés
positifs. Cependant, des essais de pointage rapide automatique avec l’utilisation d’un logiciel
de planétarium restent à faire. En effet, munis d’un logiciel de planétarium convivial et de notre
système électronique, les télescopes distribués par VALMECA seraient complets, d’un usage
confortable, et satisferaient ainsi tous les utilisateurs, aussi bien amateurs que professionnels.
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Figure 14 : Télescope VALMECA sur lequel notre entraînement a été testé. Le moteur de déclinaison est visible en
premier plan près de la fourche. Au fond, sont visibles, un PC portable, le contrôleur de télescope et un driver
micro-pas SLO-SYN. L’ensemble permet de contrôler l’entraînement et le pointage rapide (2°/s) du télescope.
1.3.5. Télescope Boule OVLA
Enfin, le pilotage de la monture boule du télescope prototype OVLA est certainement
l’une des plus belles applications.
La souplesse et la modularité du contrôleur de télescope nous ont permis de contrôler
sans difficultés majeures l’entraînement et le pointage automatique de la monture boule. Pour
cela, nous avons ajouté un module permettant la lecture d’un inclinomètre double-axes servant
de codeur. De plus, grâce aux équations matricielles générales décrites précédemment, le
microcontrôleur peut calculer les vitesses d’entraînement de toutes les montures, avec très peu
de code à modifier.
Cette polyvalence est extrêmement utile, surtout pour le télescope-boule qui peut
simuler le mouvement d’un équatorial (pour annuler la rotation de champ), d’un alt-azimutal
(pour stabiliser l’azimut de plus grande pente) ou encore d’un alt-alt (pour stabiliser le faisceau
coudé).
Le fonctionnement du télescope OVLA sera détaillé dans les chapitres suivants.
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Chapitre 2 
Le contrôle du télescope-boule OVLA
2.1. Présentation du projet OVLA
2.1.1. L’interféromètre OVLA
Le projet OVLA (Optical Very Large Array)37,38,39 est un projet proposé par Antoine
Labeyrie, qui prévoit l'installation, sur un haut plateau terrestre ou sur la lune, d'un
interféromètre optique de type Michelson. Dans sa version initiale, il comporte 27 télescopes de
1,50 m de diamètre placés le long d’une ellipse de plusieurs centaines de mètres de demi petit
axe. En effet, nous verrons plus loin qu’il existe d’autres configurations utilisant un nombre
différent de télescopes répartis sur plusieurs ellipses.
L’ellipse de télescopes représente l’intersection avec le sol, du miroir parabolique géant
que l’on cherche à synthétiser (cf. Figure 15). Les faisceaux coudés provenant des télescopes
sont recombinés dans le laboratoire focal situé sur un des foyers de l’ellipse. Celle-ci tourne et
se déforme sur le sol autour du laboratoire central sous l’effet du mouvement sidéral. Au lieu
d’utiliser de longues lignes à retard pour cophaser les 27 faisceaux, les télescopes se
déplaceront pendant l'observation à l’aide d’un hexapode avec une précision qui devrait
idéalement approcher la longueur d'onde. Mais l'optique adaptative et la dispersion de la
lumière permettent de relâcher la précision du déplacement demandé aux télescopes. La table
de recombinaison pourra être, elle aussi, mobile afin de réduire la course et la vitesse de
déplacement des télescopes, qui devrait être de quelques centimètres par seconde pour une base
de 500 mètres. Pour répondre à ce besoin de déplacement, la mise au point d’un télescope
mobile, compact et léger, est nécessaire.
Le nombre 27 n'est pas magique, il correspond au nombre d'antennes constituant
l’interféromètre radio VLA (Very Large Array) en service depuis 27 ans ! Cependant 27 = 33,
ce qui permet d’utiliser un algorithme récursif pour la recombinaison des faisceaux ; la mise en
phase pourra s’effectuer par triplet de sous-pupilles40.
La présence de nombreux télescopes mobiles utilisés en mode pupille densifiée41 (cf.
plus loin) permet d’une façon générale de mieux couvrir le plan de Fourier instantanément et
d’obtenir des images focales à très haute résolution angulaire (10-3-10-4 secondes d’arc)
directement exploitable. L’ellipse à 27 télescopes proposée ici n’est qu’une configuration de
54
base réalisant un bon compromis entre le coût de développement et les résultats scientifiques
attendus. D’autres configurations permettent d’augmenter le contraste ou le champ de l’image
focale. La mobilité des télescopes OVLA offre une très grande souplesse car elle permet
d’adapter la configuration du réseau à la taille et à la complexité de l’objet observé. Cette
souplesse fait de l’interféromètre OVLA un véritable imageur instantané contrairement aux
autres projets en cours pour lesquels la position de chaque télescope est figée ou quantifiée
(CHARA42, VLTI43, etc.).
Figure 15 : Positionnement des 27 télescopes OVLA. Pour reconstituer l’image que fournirait un miroir
parabolique géant, il est nécessaire que chaque faisceau parcourt un chemin optique identique. Les télescopes
doivent donc se déplacer au cours de l’observation afin de rester sur l’ellipse définie par l’intersection du plan de
sol et du paraboloïde pointant l’étoile. Le foyer de l’ellipse est occupé par la station de recombinaison, la
direction du grand axe est défini par l’azimut de l’étoile, et l’excentricité est fonction de la distance zénithale Z de
l’étoile.
2.1.2. Objectifs scientifiques
La science produite par l’imagerie optique et infrarouge avec une résolution de l’ordre
de 10-3 à 10-4 seconde d’arc sur des sources plus brillantes que mv=12 sera immense. Les
images obtenues par l’interféromètre OVLA ont une résolution 100 à 1000 fois supérieure à
celles obtenues actuellement par le télescope spatial Hubble ou par les télescopes de 8m
équipés d’optique adaptative.
Avec un tel instrument, il sera possible de résoudre des petits corps du système solaire44
(noyaux cométaires, astéroïdes…), de nombreuses étoiles45 (Be, céphéides, RR Lyrae…), des
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proto-étoiles, et probablement certains objets extra-galactiques brillants46 (Seyfert, AGN…).
Couplé à un coronographe (nulling47, dark speckle48), l’interférométrie autorisera l’imagerie
directe et la caractérisation (par spectroscopie) de compagnons ou d’extensions faibles (naine
brunes, exo-planètes, enveloppes, lumière exo-zodiacale…). Enfin il est également possible de
détecter ces mêmes compagnons par astrométrie différentielle49.
2.1.3. Le télescope OVLA
Une vue d’artiste d’un télescope OVLA sur la Lune est représentée par la Figure 16. Un
hexapode assure la translation du télescope pendant l’observation.
Un schéma plus détaillé excluant l’hexapode est présenté sur la Figure 17. Il s’agit d’un
télescope grégorien de 1.52 m de diamètre offrant un faisceau coudé afocal de 75 mm de
diamètre.
Afin de minimiser à la fois l’encombrement, le poids et le coût, le miroir primaire (M1)
est un ménisque de 24 mm d’épaisseur en verre ordinaire, ouvert à f/1.7, logé dans une monture
sphérique de 2.80 m de diamètre. Un barillet actif composé de 29 actuateurs compense alors les
flexions du miroir selon l'inclinaison du télescope.
Le miroir secondaire (M2) est parabolique, de 75 mm de diamètre et de 126.5 mm de
focale. Un support actif permet de corriger la mise au point et la coma.
Une fente latérale a été creusée dans la boule sur 100° pour permettre le passage du
faisceau coudé vers l'interféromètre central. La stabilité du faisceau coudé est assurée par un
seul miroir (ou dichroïque) plan inclinable (M3) placé au centre de la boule.
La sphère est une monture originale qui répond parfaitement aux exigences de
l'interférométrie optique. En effet, l'ensemble du télescope reste très compact, ce qui facilite sa
translation pendant l'observation, la mécanique est légère, les vibrations et les flexions sont
faibles, peu de réflexions sont nécessaires pour le renvoi du faisceau coudé. De plus, la boule
fait office d’abri et de pare-lumière. Elle repose sur trois galets omnidirectionnels motorisés qui
assurent le pointage du télescope.
Avec ces choix technologiques, le télescope OVLA est le télescope de 1.5 m le plus
léger et le plus compact au monde. Ce télescope a une masse mobile avoisinant les 1000 Kg, et
il est contenu dans une sphère de 2.8m de diamètre.
Enfin un translateur hexapode est prévu pour permettre un déplacement extrêmement fin
et précis du télescope pendant l’observation, sur un sol naturel (cf. plus loin).
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Faisceau coudé × 20
Optique active
Monture sphérique
Masse mobile 1000 Kg
Figure 17 : Caractéristiques générales et vue réaliste d’un télescope-boule OVLA50.
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2.1.4. Construction d’un télescope prototype OVLA :
La fabrication d’un premier télescope prototype OVLA est nécessaire pour valider, dans
les conditions réelles, les solutions techniques choisies pour les 27 télescopes constituant
l’interféromètre OVLA.
Pour cela, ce télescope sera raccordé au GI2T pour effectuer des essais en mode
interférométrique. La table de recombinaison (REGAIN) récemment installée sur GI2T autorise
la recombinaison d’une troisième voie51. Dans un premier temps, il est prévu de faire interférer
le troisième télescope avec l'un des deux autres en utilisant une seule ligne à retard (LAROCA).
Ensuite, une deuxième ligne à retard permettra la recombinaison simultanée des trois voies. Le
GI2T deviendra ainsi le GI3T et permettrait l'obtention d'images à très haute résolution de
manière beaucoup plus efficace en utilisant la clôture de phase52. Il est en outre prévu d’équiper
chaque voie d'une optique adaptative afin d’améliorer la mise en phase et ainsi de rendre
observable des objets plus faibles.
Dans les paragraphes suivants, nous allons étudier le système de pilotage de
l’entraînement du télescope prototype OVLA. Le système de contrôle de l’optique active fait
l’objet d’un chapitre séparé. La réalisation, la programmation et la mise au point de ses deux
systèmes ont occupé la majeure partie de mon temps de travail.
58
2.2. Entraînement du télescope-boule OVLA
Ce paragraphe présente le système d’entraînement de la monture sphérique du télescope
OVLA dans son ensemble. L’orientation du télescope est assurée grâce à trois galets
omnidirectionnels motorisés.
Un contrôleur de Télescope (cf. chapitre 1) calcule en permanence les vitesses des
servo-moteurs brushless entraînant les galets, afin d’assurer le pointage, le suivi sidéral et le
guidage du télescope. Je détaillerai les calculs des vitesses des moteurs, avant de présenter les
premiers résultats obtenus sur le ciel en guidage automatique.
2.2.1. Les galets d’entraînement
2.2.1.1. Description d’un galet
L'entraînement de la boule est réalisé à l'aide de trois galets motorisés répartis sous la
boule à 120° l'un de l'autre53. Ces galets, de 200 mm de diamètre, autorisent le roulement dans
toutes les directions grâce à la présence de deux étages de trois tonnelets disposés en quinconce
(cf. Figure 18). Ces galets omnidirectionnels sont généralement utilisés pour le convoiement
des bagages et des containers dans les aéroports.
Seul l’axe principal du galet est motorisé. Les tonnelets sont naturellement mis en
rotation sous l’effet conjugué des deux autres galets motorisés. Nous verrons dans la suite que
toutes les rotations du télescope sont rendues possibles en appliquant des vitesses adéquates
aux trois moteurs des galets.
Des moteurs brushless, asservis en vitesse grâce à un codeur interne, entraînent les
galets au travers d’un réducteur offrant un rapport de réduction de 5000. Cette association
permet un contrôle précis de la vitesse sur une très grande dynamique (de 0 à 500 fois le
sidéral) sans générer de vibrations pouvant perturber l’acquisition des franges d’interférence.
Afin de mieux répartir le poids, trois galets supplémentaires non motorisés sont disposés
à 60° des autres.
2.2.1.2. Inconvénients des galets actuels
L’entraînement par galets omnidirectionnels est une solution très astucieuse qui permet
un suivi sidéral continu, contrairement au système à couronnes du GI2T. De plus le pilotage de
l’entraînement est très simple puisqu’il se résume à calculer les vitesses de trois moteurs.
Cependant les galets utilisés actuellement pour le télescope OVLA présentent deux
inconvénients liés à la présence des tonnelets.
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Le premier inconvénient dépend des caractéristiques mécaniques de la boule. En effet, la
surface de celle-ci doit être suffisamment rigide pour que le contact avec les galets soit le plus
ponctuel possible. Si la boule est trop molle (en matière plastique par exemple), les
changements de tonnelets engendreront un petit déplacement du centre de la sphère, et donc
une dérive des franges interférentielles. De plus, les arrêtes des tonnelets entreront plus
facilement en contact avec la boule et provoqueront une usure précoce de la surface par
cisaillement. Pour éviter ce problème, il est préférable d’utiliser une sphère en aluminium,
plutôt qu’en matière plastique.
Le second inconvénient est plus grave car il concerne directement la géométrie du galet.
En effet, au cours de la rotation d’un galet, les tonnelets portent alternativement la boule. La
position du point de contact entre la boule et le galet n’est donc pas fixe. L’appui se fait
alternativement sur un tonnelet inférieur et supérieur. Or, la distance d séparant les deux étages
de tonnelets est de 70 mm, ce qui représente un angle de 3° vu depuis le centre de la boule.
Cela revient à laisser une erreur de mise en station du télescope de ±1.5° maximum. Dans le cas
le plus défavorable, cette erreur peut engendrer des dérives de ±0.4”/s avec une période
moyenne de 400s à la fois sur le ciel et sur le faisceau coudé. Ces dérives ont effectivement été
observées lors des premiers essais de guidage automatique (cf. Figure 24).Un guidage
automatique rapide est donc nécessaire pour compenser ces dérives alternatives relativement
importantes.
Enfin, il est à noter que lors d’un changement de tonnelets, le contact avec la boule se
fait en deux points. Un conflit apparaît alors car la vitesse de roulement imposée n’est pas
forcement la même pour les deux points de contact (cf. Figure 19). Le cas le plus défavorable
se produit lorsque l’axe de rotation du télescope passe près d’un galet (motorisé ou non). Dans
ce cas, la vitesse différentielle entre les deux tonnelets en contact est de 5 µm/s. Bien que cela
puisse sembler faible, nous avons observé des sauts de l’image de plusieurs dizaines de seconde
d’arc dus à des ripages de la boule sur l’un des tonnelets en conflit.
2.2.1.3. Améliorations futures
Pour compenser le défaut des galets, nous pouvons imaginer un système de capteurs
permettant de connaître à chaque instant la position des tonnelets de chaque galet moteur afin
de modifier par logiciel les vitesses d’entraînement. Cependant cette solution n’est pas parfaite
car elle ne résout pas le conflit de vitesse de roulement des deux étages de tonnelets.
J’ai alors recherché s’il existait une position optimale des galets, sous la boule,
minimisant l’écart de vitesses entre les tonnelets. J’ai donc calculé la trajectoire de
l’intersection de l’axe de rotation instantanée du télescope avec l’hémisphère lié au sol, dirigé
vers le nadir, de même diamètre que la boule et contenant les galets d’entraînement. La Figure
20 présente cette trajectoire par rapport aux galets moteur pour le suivi sidéral sur plusieurs
déclinaisons et pour deux directions de faisceau coudé (Est et Sud). Nous constatons que l’axe
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de rotation balaye quasiment toutes les directions, il n’existe donc pas de position vraiment
optimale pour les galets moteurs. Quelque soit la configuration, l’écart de vitesse entre les deux
étages de tonnelets est souvent proche du cas le plus défavorable (5µm/s).
Ces imperfections m’ont amené à rechercher une solution mécanique parfaite, pour
laquelle les changements de tonnelets sont sans effets, et le contact avec la boule reste
parfaitement ponctuel et fixe tout au long de l’entraînement. J’ai trouvé une solution, mais je ne
peux me permettre de détailler ici la mécanique de ce nouveau type de galet, car, il se trouve
qu’un galet identique a été imaginé, il y a une dizaine d’années déjà, par Claude Cazalé (bureau
d’études, OHP), qui en a gardé le secret jusqu’au jour où je lui est proposé ma solution ! Ce
galet a effectivement fait l’objet d’une demande de brevet au CNRS, qui est malheureusement
restée sans suite jusqu’à maintenant.
A l’époque, le galet parfait, dit galet Cazalé, avait été jugé trop cher et avait été retenu
uniquement pour les versions futures des télescopes OVLA. Cependant, nous n’avions pas vu
toutes les imperfections des galets actuels. Aujourd’hui, l’usage du galet Cazalé semble







Figure 18 : Galet d’entraînement du télescope prototype OVLA. La monture boule repose sur six galets de ce type,
dont trois sont motorisés pour assurer le pointage et le suivi sidéral. Chaque galet est composé de deux étages de
trois tonnelet disposés en quinconce. La continuité du contact avec la boule est ainsi assurée, mais sa position
n’est pas constante. La distance d séparant les deux étages génère des dérives alternatives de ±0.4”/s sur le

















Figure 19 : Mise en évidence du conflit de vitesse entre les tonnelets inférieurs et supérieurs d’un galet. Pour une
rotation de la boule d’un angle θ  autour du vecteur W
&
, la vitesse de rotation correspondante du galet autour de
son axe moteur est soit Vsup soit Vinf selon la position du tonnelet porteur. Il y a ripage lorsque deux tonnelets
consécutifs portent simultanément la boule.
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Figure 20 : Position de l’axe de rotation instantanée du télescope-boule OVLA par rapport aux galets moteur M0,
M1, M2, et écart de vitesse entre les tonnelets supérieurs et inférieurs de chaque galet pendant un suivi sidéral à
différentes déclinaisons. Deux directions du faisceau coudé (Est et Sud) ont été considérées. L’axe de rotation
balayant toutes les directions, il n’existe pas de position optimale des galets moteurs. Quelque soit la
configuration, l’écart de vitesse entre les deux étages de tonnelets est souvent proche du cas le plus défavorable
(5µm/s).
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2.2.2. Calcul des vitesses d’entraînement
Les calculs des vitesses d’entraînement du telescope-boule permettant de suivre un astre
tout en stabilisant le faisceau coudé sont détaillés en annexe D.
Nous avons vu dans le chapitre 1, que la monture boule pouvait imiter le mouvement
des montures équatoriales, alt-az et alt-alt. J’ai donc utilisé la méthode de la « matrice des
axes », également présentée dans le chapitre 1, pour calculer les vitesses des moteurs pour ces
trois modes d’entraînement, pour différentes latitudes, différentes directions de faisceau coudé,
et ce, en incluant les rappels, le pointage, les erreurs de mise en station, etc.
2.2.2.1. Échantillonnage du vecteur rotation
Les calculs précédents doivent être périodiquement effectués par le microcontrôleur en
fonction de la position courante du télescope et du temps sidéral. Il nous reste à déterminer la
période d'échantillonnage maximum permettant de suivre une étoile sans erreurs perceptibles.
Des erreurs de guidage de l’ordre 0,1" restent acceptables compte tenu du rayon de la tache
d’Airy d’un télescope de 1.5m. Cela peut interdire l'usage d'un certain type de microcontrôleurs
trop lents si la cadence de calcul devait être élevée.
Posons T la période d'échantillonnage. Le vecteur rotation E
&
 de l’erreur de suivi
accumulée en (H, δ) pendant la durée T vaut :
( ) ( ) ( )( )δδδ ,,,, HVTHVTHE &&& −+⋅= M . (15)
Sachant que U
&
 est normé, l'erreur angulaire de suivi ε commise sur une période
d'échantillonnage est donc :
( ) ( ) ( )δδδε ,,,,, HUTHETTH && ∧⋅= . (16)
Le calcul de cette erreur est effectué pour l'ensemble des couples (H, δ) situé à
l’intérieur du cône de visibilité du télescope, avec T constant. Le résultat est représenté par la
Figure 21 pour T=10s, avec deux orientations différentes de faisceau coudé : Est et Sud (ou par
symétrie : Ouest et Nord respectivement). Dans les deux cas, l’erreur maximum est de l’ordre
de 0.1”. Nous constatons que plus l’objet observé est proche d’un pôle de la monture
(projection d’un axe de la monture sur le ciel) plus l’erreur de suivi est importante.
La Figure 22 représente l'erreur de suivi du télescope-boule εmax en fonction de la
période d'échantillonnage des vitesses, pour un astre situé dans la position la plus défavorable.






avec T la période d’échantillonnage en secondes et εmax en secondes d’arc.
Nous avons en outre vérifié que l’erreur maximum de suivi d’un astre de distance
zénithale inférieure à 50° dépendait très peu de la direction du faisceau coudé des télescopes
OVLA.
Nous constatons avec soulagement qu'une période d'échantillonnage de 10s engendre
une erreur de 0,1" d'arc seulement. La condition pour obtenir un suivi à la limite de résolution
d’une ouverture de 1.5 m de diamètre n'est donc pas très contraignante vue la puissance des
microcontrôleurs disponibles sur le marché.
Faisceau coudé à l’Est ou à l’Ouest Faisceau coudé au Sud ou au Nord
Figure 21 : Erreur de suivi (”) pour une période d’échantillonnage des vitesses moteurs de 10s en fonction des
coordonnées équatoriales de l’astre suivi : H (en abscisse) et δ (en ordonnée). La zone du ciel observable par les
télescopes OVLA est un cône de 50° d’ouverture centré sur le zénith. Deux orientations de faisceau coudé ont été
considérées ; dans les deux cas, l’erreur maximum est de 0.1”.
Figure 22 : Erreur de suivi pour l’orientation la plus défavorable (H=±4.3 h, δ=+34°, si coudé dirigé vers l’Est
ou vers l’Ouest) en fonction de la période d’échantillonnage des vitesses d’entraînement. L’erreur de suivi est
proportionnelle à T2.
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2.2.2.2. Mise en station
L’utilisation de la matrice M des axes de la monture permet de prendre en compte très
facilement une éventuelle erreur de mise en station. Une telle erreur d’alignement de la












La mise en station peut donc être réalisée par logiciel en remplaçant M par M’. Les axes
de la nouvelle matrice M’ peut être déterminés en actionnant successivement les moteurs et en
calculant le vecteur rotation 'W
&
 à partir des étoiles présentes dans le champ.
Sinon, il est possible d’améliorer « mécaniquement » la mise en station après avoir
calculé la matrice de rotation :
1MM'R −= . (19)
2.2.2.3. Mobilité des télescopes OVLA
Je terminerai ce paragraphe en ajoutant une remarque concernant la mise en station et le
déplacement des 27 télescopes OVLA. Le déplacement du télescope complet permet de
compenser les différences de marche des différents faisceaux pendant l’observation. Pour
GI3T, elle sera assurée par roulement sur un rail, la mise en station ne sera donc pas perturbée.
Pour le projet OVLA, il est prévu de déplacer les 27 télescopes sur plusieurs centaines
de mètres à l’aide d’un hexapode à énergie nulle (cf. plus loin). Afin d’alléger les calculs des
vitesses d’entraînements, il serait préférable que l’hexapode déplace le télescope selon une
translation pure de manière à conserver sa mise en station.
Il est toutefois possible de travailler hors mise en station en recalculant la matrice des
axes M, soit à partir des signaux d’erreurs issus d’un télémètre laser, soit à partir d’un ou
plusieurs senseurs stellaires. Ce mode de déplacement alourdit les calculs mais peut simplifier
grandement la mécanique et le pilotage de l’hexapode.
2.2.3. Résultats
En janvier 1998, des premiers essais de guidage automatique sur le ciel ont permis de
caractériser quantitativement les performances de l’entraînement de la boule. Comme le montre
la Figure 23, les essais de guidage ont été réalisés à l’aide d’une lunette de 10 cm de diamètre
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fixée sur le télescope-boule. Une caméra CCD SBIG ST4 placée au foyer, derrière une lentille
de Barlow, offre un champ de 7’ x 7’ et un échantillonnage angulaire de 2.4”x 2.8” par pixel.
La caméra est contrôlée par un ordinateur (PC Linux) sur le lequel un logiciel « fait-maison »
(SUET) assure le guidage automatique et sauve en permanence les erreurs de suivi dans un
fichier texte.
En boucle ouverte (sans guidage automatique), la position des étoiles du champ reste
stable pendant une dizaine de minutes ; tous les types de rappels fonctionnent. Cependant, selon
l’orientation du télescope, des dérives alternatives ont été observées sur les étoiles (cf. Figure
24). Ces dérives ont une amplitude maximum d’environ 0.7”/s et semblent être dues aux
changements périodiques de la position du point d’appui de la boule avec les tonnelets des
galets motorisés.
Les figures suivantes montrent les performances du guidage automatique (boucle
fermée). La Figure 25 représente les positions successives de l’étoile-guide pendant un guidage
d’une durée de 15 minutes. La Figure 26 est l’histogramme des erreurs de guidage suivant les
deux axes de la caméra. Les erreurs sont distribuées sur une gaussienne ayant une largeur à mi-
hauteur (FWHM) de 1,8”, contre 0,4” pour les télescopes de GI2T pour lesquels le guidage
effectue 5 corrections par seconde54. Ces erreurs de guidage proviennent des dérives observées
en boucle ouverte. De plus, le système de guidage automatique (SUET), initialement dédié au
guidage du télescope de 80 cm de l’OHP, ne permet pas de faire plus d’une correction par
seconde, ce qui est trop lent pour corriger les dérives observées. Comparées à la turbulence
atmosphérique de la nuit (FWHM = 2”), les performances du guidage automatique restent très
satisfaisantes. Cependant, pour un usage interférométrique à GI2T, il sera nécessaire d’utiliser
un guidage automatique plus rapide et de remplacer les galets actuels par les galets Cazalé.
Ces résultats ont été présentés à la conférence internationale « Astronomical Telescopes
and Instrumentation » organisée par SPIE à Hawaii en mars 1998, et ont fait l’objet d’un article
intitulé « The OVLA prototype telescope control system ». En plus des résultats de guidage
automatique, cet article décrit entièrement le principe du télescope-boule et son architecture
électronique.
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Figure 23 : Le télescope-boule prêt pour les premiers essais de guidage automatique en janvier 1998.



















Figure 24 : Position d’une étoile-guide suivant un axe de la caméra représentée en fonction du temps pendant un
suivi sidéral effectué en boucle ouverte (sans guidage) sur Aldébaran, le 25/01/1998, avec le télescope-boule
OVLA. Les dérives alternatives observées sont dues aux erreurs de vitesses d’entraînement de la boule causées
par les changements de tonnelets des galets.
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Figure 25 :Séquence de guidage automatique de
15 minutes sur l’étoile Aldébaran, le 25/01/1998.
Figure 26 : Histogramme des erreurs de guidage suivant les 2
axes de la caméra. Guidage automatique de 15 min. sur
Aldébaran, le 25/01/1998.
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2.3. Pointage du télescope-boule OVLA
2.3.1. Codage par inclinomètre
Pour réaliser un pointage absolu, nous avons besoin d'une référence extérieure. Comme
nous l’avons vu dans le chapitre 1, l'orientation du télescope-boule est connue grâce à un
inclinomètre deux axes. Il s’agit de deux pendules perpendiculaires l’un par rapport à l’autre.
Cet inclinomètre fournit deux tensions analogiques proportionnelles aux sinus des angles X et Y
séparant, dans deux directions perpendiculaires, le zénith de l'axe du télescope.
Cependant, un codage par inclinomètre est utilisable uniquement si les pôles des axes de
la monture sont suffisamment éloignés du zénith. En effet, l’inclinomètre est aveugle aux
rotations autour du zénith. Il est donc inutilisable pour les montures alt-az.
De plus, le codage est univoque si le mouvement du télescope ne se fait qu’autour
d’axes perpendiculaires avec le zénith. Ainsi, pour les montures équatoriales et dans une
moindre mesure pour les montures alt-alt, il existe une ambiguïté dans la détermination des
coordonnées pointées par le télescope. Par exemple, il peut correspondre plusieurs valeurs de H
pour une même valeur de X.
Enfin, l’inclinomètre ne fournissant que deux angles, c’est-à-dire deux degrés de liberté,
le mouvement du télescope ne doit être assuré que par deux moteurs. L’usage incontrôlé (sans
codeur) du dérotateur de champ est donc interdit afin que l’orientation des axes sensibles de
l’inclinomètre soient fonction de la position du télescope. En effet, une rotation de champ
perturberait complètement le calcul des coordonnées à partir des angles X et Y fournis par
l’inclinomètre.
Cela pose un gros problème pour le télescope-boule qui possède tous les degrés de
liberté en rotation et qui nécessite trois moteurs pour suivre la rotation sidérale. Il est bien-sûr
possible de programmer les vitesses des moteurs pour que la boule suive un mouvement à deux
degrés de liberté (équatorial ou alt-alt). Cependant, une référence externe est nécessaire pour
garantir l’immobilité autour du troisième axe pendant toute la phase de pointage.
Pour cette raison, le pointage automatique du télescope-boule OVLA n’est possible
qu’en mode alt-alt en stabilisant la direction du faisceau coudé à l’aide d’une mire laser
envoyée par la table centrale de recombinaison. Pour faciliter la recherche de la mire laser, il
est possible d’utiliser un compas électronique donnant l’azimut de la fente du télescope avec
une précision de 0,5°.
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2.3.2. Calcul de la position du télescope
Nous avons vu au chapitre 1, qu’en mode alt-alt avec le faisceau coudé dirigé vers l’Est,
les composantes du vecteur unitaire axe-optique U
&























avec β et γ, les angles caractérisant l’orientation d’un télescope alt-alt autour de ses axes. Les
formules de passage des angles X et Y fournis par l’inclinomètre vers les angles γ et β, qui
caractérisent mieux la position du télescope-boule en mode alt-alt, dépendent de la façon dont
l’inclinomètre est installé dans la boule.
L’inclinomètre est placé de telle sorte que ses deux axes sensibles soient contenus dans
un plan normal à l’axe optique du télescope, et que l’un de ses axes (angle X) soit normal au
plan défini par la fente de la boule (cf. Figure 27). Avec cette orientation, les expressions de γ








 du télescope est alors connue grâce à l’équation (20).
Les coordonnées équatoriales H et δ correspondantes pour un lieu de latitude λ, sont
telles que :
























Figure 27 : La direction U de l’axe optique du télescope-boule en mode alt-alt, peut être déterminée à partir des
angles X et Y fournis par un inclinomètre double-axe.
2.3.3. Algorithme de pointage
Soit U
&
 le vecteur axe-optique du télescope, et 1U
&
 le vecteur dirigé vers l’étoile à



































































































λ la latitude du lieu,
H l’angle horaire de l’étoile à pointer,
δ la déclinaison de l’étoile à pointer,
X l’angle donné par l’inclinomètre selon la direction Est-Ouest,
Y l’angle donné par l’inclinomètre selon la direction Nord-Sud.
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Pendant toute la durée du pointage, nous devons conserver la stabilité du faisceau coudé
afin que l’inclinomètre reste utilisable. Nous pouvons toutefois emprunter le plus court chemin
(route orthodromique) moyennant une rotation de champ adéquate. Dans ce cas, comme nous
l’avons vu au chapitre 1, le vecteur instantané de rotation pW
&
 assurant le pointage du télescope
de sa position courante U
&




&&&& ⋅+∧= ρ1 , (27)
où pρ  est la vitesse angulaire autour de l’axe optique.
La condition de stabilité du faisceau coudé s’écrit :
( ) ( ) 0=∧⋅∧ FUFWp &&&& , (28)
avec F
&
















Les équations (27) et (28) forment un système d’équations vectorielles similaire à celui
rencontré dans le calcul des vitesses assurant le suivi sidéral en mode alt-alt. Après résolution











































Remarquons que seule la direction du vecteur pW
&
 nous intéresse. La norme de pW
&
 est
calculée en fonction de la vitesse de pointage souhaitée.
La phase de pointage s’effectue suivant la boucle de calcul présentée au chapitre 1, le
microcontrôleur pilotant le système d’entraînement calcule à chaque seconde les nouvelles
composantes du vecteur vitesse pW
&
 à partir des angles fournis par l’inclinomètre et du temps
sidéral.
Par sécurité, avant et pendant le pointage, il convient de vérifier que la distance
zénithale Z demandée ou actuelle ne soit pas supérieure à 45° afin de rester dans le domaine
d’utilisation du miroir actif. Avant chaque demande de pointage sur l’étoile de coordonnée H et
δ, il faudra tester la condition suivante :
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( ) ( )°≥⋅+⋅⋅ 45cossinsincoscoscos δλδλ H . (32)
Tandis qu’en cours de pointage et suivi, nous testerons en permanence la condition :
( ) ( )°≥⋅ 45coscoscos βγ , (33)
avec γ et β calculés à partir des angles X et Y de l’inclinomètre.
2.3.4. Interface électronique de l’inclinomètre :
L’inclinomètre délivre deux tensions proportionnelles aux sinus des deux angles.
Compte tenu de l’étendue de mesure (de –7 à +7 V) et du bruit annoncé par le fabriquant
(0,6 mV), l’usage d’un convertisseur analogique numérique de 16 bits est suffisant. Ainsi
1 ADU correspond à 10” au voisinage du zénith. Les deux tensions délivrées par l’inclinomètre
sont multiplexées sur l’entrée unique du convertisseur. Le microcontrôleur de l’entraînement
envoie les ordres de conversion par l’intermédiaire de plusieurs lignes de contrôle. Les valeurs
binaires sont transmises jusqu’au microcontrôleur de l’entraînement par un émetteur
différentiel via une ligne série en paires torsadées et blindées.
2.3.5. Résultats et améliorations futures
La distributeur garantit l’erreur totale de l’inclinomètre inférieure à 0.04% de l’étendue
de mesure sur une plage de ±45°. Cette précision équivaut à 2’ au voisinage du zénith. En
pratique nous avons observé une précision d’environ 20’ seulement sur l’ensemble de la zone
du ciel accessible au télescope-boule. Cette imprécision s’explique par le fait que
l’inclinomètre délivre le sinus de l’inclinaison. La résolution s’écroule donc très rapidement dès






avec P0 l’erreur totale au zénith (en fraction de l’étendue de mesure), et X l’angle d’inclinaison.
A cela s’ajoute le problème de l’inclinaison transverse qui rend l’inclinomètre moins
sensible. En effet la sensibilité selon un axe varie avec le cosinus de l’inclinaison transverse.
En outre, nous avons constaté un bruit de 4 ADU au niveau du convertisseur
analogique-numérique. Nous avons prévu d’améliorer le blindage électromagnétique de
l’inclinomètre, du câble véhiculant les signaux analogiques et du convertisseur 16 bits.
Hormis ces problèmes électroniques qui peuvent être éliminés, l’usage d’un
inclinomètre n’est pas la solution idéale. En effet, il manque un angle pour connaître
parfaitement l’orientation du télescope, quelque soit la monture et quelque soit le chemin
emprunté pendant le pointage.
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La solution idéale pour coder de manière absolue l’orientation du télescope-boule serait
d’utiliser un senseur stellaire, comme celui décrit dans le chapitre 1.
2.3.6. Comptage des pas moteurs
Une solution alternative pour coder la position du télescope-boule consiste à compter
simplement les pas moteur à l’aide du codeur incrémental interne des moteurs brushless.
Cette solution économique est malheureusement très imprécise car elle ne tient pas
compte des flexions mécaniques du télescope, ni des erreurs de mise en station.
De plus, les rotations n’étant pas commutatives, il faut un nombre suffisant de pas par
tour moteur. Il est également nécessaire de dater précisément l’arrivée de chaque pas pour les
trois moteurs. Ainsi la rotation effectuée par le télescope entre deux pas consécutifs est
infinitésimale, ce qui permet d’additionner les rotations successives sans accumuler d’erreurs
importantes. Le nombre de pas-moteur par tour dépend de la précision recherchée pour le
pointage.
Enfin, cette solution est viable uniquement si la position du point de contact entre la
boule et les galets est parfaitement connue. Le codage de la position du télescope par comptage
des pas n’est donc utilisable qu’avec les galets cazalé.
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2.4. Translation des télescopes OVLA
L’une des principales caractéristiques de l’interféromètre OVLA est l’absence de lignes
à retard assurant la mise en phase des faisceaux coudés issus des différents télescopes. Chaque
télescope doit donc se déplacer finement pendant l’observation.
Cette alternative autorise des observations interférométriques avec de très longues bases,
jusqu’à plusieurs kilomètres, pendant plusieurs heures, ce qui est difficilement envisageable
avec des lignes à retard. Une base de 5 km semble être le maximum envisageable pour un
interféromètre terrestre compte tenu de la vitesse de déplacement des télescopes, et de la
turbulence de l’air au niveau du sol.
Ce paragraphe décrit le positionnement et le déplacement des télescopes OVLA au cours
d’une observation, et présente également une étude préliminaire concernant une solution
mécanique de translateur.
2.4.1. Positions des télescopes OVLA
Pour reconstituer l’image d’une étoile au foyer d’un interféromètre, les télescopes
doivent être disposés selon une ellipse correspondant à l’intersection du sol avec un
paraboloïde géant pointé vers l’étoile observée. La station de recombinaison occupe l’un des
foyers de l’ellipse. La Figure 28 présente les paramètres de l’ellipse contenant les télescopes
d’un interféromètre de base B (projetée sur le ciel), observant un astre d’azimut A (compté à
partir du Sud vers l’Est) et de distance zénithale hors atmosphère Z. La longueur du petit axe
est constante et vaut B, le grand axe est dirigé vers l’azimut A et a pour longueur B/cosZ.
Notons que seule la distance zénithale hors atmosphère conditionne la forme de
l’ellipse, le chemin optique parcouru dans l’atmosphère étant le même pour tous les bras de
l’interféromètre. En revanche, la dispersion chromatique induite par l’atmosphère doit être
corrigée par des lames de verre à faces parallèles, d’épaisseur variable, introduites dans chaque
faisceau.
Cette ellipse se déforme au cours du temps. Dans le cas de l’interféromètre OVLA, la
distance zénithale ne dépassant pas 45°, le grand axe de l’ellipse sera au maximum 2  fois
plus grand que le petit axe, et la station focale balayera une zone circulaire de diamètre

































Figure 28 : Paramètres de l’ellipse contenant les télescopes (T1,T2,T3,…) d’un interféromètre de base B, observant
une étoile d’azimut A et de distance zénithale Z. Les faisceaux issus des télescopes sont recombinés dans la station
focale F occupant l’un des foyers de l’ellipse.
2.4.2. Vitesses des télescopes
Le déplacement des télescopes est imposé par la conservation des trois paramètres
suivants, quelle que soit la position de l’astre observé :
− différence de marche nulle entre tous les faisceaux coudés,
− forme de la pupille d’entrée,
− orientation de la pupille d’entrée par rapport au ciel.
Nous ne reviendrons pas sur le premier point qui est la condition sine qua non assurant
la formation des images au foyer de l’interféromètre. La deuxième condition est, quant à elle,
nécessaire seulement si une densification constante de la pupille est souhaitée (cf. plus loin).
Enfin, la dernière condition est optionnelle, mais facilite le traitement des images haute
résolution obtenues au foyer de l’interféromètre. En effet, la rotation de la pupille avec l’objet
stabilise la couverture du plan de Fourier, et permet une meilleure déconvolution de l’image
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brute. Cela peut se révéler utile pour la détection de compagnons faibles (naines brunes, exo-
planètes).
Le déplacement des télescopes est donc régi par ces trois conditions. J’ai considéré deux
modes de déplacement : un mode pupille tournante (qui ne considère que les deux premières
conditions) et un mode pupille fixe (qui considère les trois conditions). Il est en outre possible
de minimiser la vitesse de chaque télescope si l’on déplace aussi la station focale de manière à
ce que l’ellipse contenant les télescopes tourne autour de son centre.
Notons θ0i, la position angulaire du télescope Ti sur la pupille circulaire vue du ciel
lorsque l’objet est au méridien. Lorsque l’objet quitte le méridien, θ0i devient θi tel que :
− en mode pupille tournante : Aii −= 0θθ , (35)
− en mode pupille fixe : pii += 0θθ . (36)
L’équation (35) correspond au mode pupille tournante. La soustraction par A minimise
le déplacement azimutal de chaque télescope autour du centre de l’ellipse.
L’équation (36) correspond au  mode pupille fixe ; p étant l’angle parallactique (cf.
Figure 29). Rappelons que l’angle parallactique est l’angle séparant le zénith du pôle nord










avec respectivement, λ, Z et δ, la latitude du lieu, la distance zénithale et la déclinaison de
l’étoile.
L’angle parallactique intervient généralement dans le calcul des dérotateurs de champ
des télescopes alt-azimutaux. De ce fait, l’ensemble de l’interféromètre OVLA peut être
considéré comme un instrument alt-azimutal. En effet les paramètres géométriques de l’ellipse
contenant les télescopes sont caractérisés par les coordonnées azimutales (A, Z) de l’astre
observé. Le suivi azimutal est assuré par rotation du grand-axe de l’ellipse, et celui de la
hauteur par ajustement de l’excentricité.
La position angulaire du télescope Ti projetée sur le sol par rapport au grand axe de
l’ellipse est siθ  et se déduit de θi par une affinité orthogonale de rapport 1/cosZ suivant le
grand axe, d’où :
Zisi costantan ⋅= θθ . (38)
A partir des caractéristiques de l’ellipse présentées sur la Figure 28, on en déduit ρi et φi



















Le résultat de ces calculs est synthétisé par la Figure 30 qui présente les positions et les
vitesses des télescopes OVLA pour 100 m de base, en fonction de l’angle horaire H et de la
déclinaison δ de l’étoile, et ce pour les deux modes envisagés : pupille tournante et pupille fixe.
Nous constatons comme prévu que les vitesses des télescopes sont moins importantes si
on « laisse tourner » la pupille par rapport au ciel. Effectivement, pour suivre un objet situé à
moins de 2 heures du méridien, les vitesses de translation sont, avec 100 m de base, de l’ordre
de 2 mm/s en mode pupille tournante contre 4 mm/s en mode pupille fixe.
Dans les deux cas, la vitesse de translation de la station focale est la même, de l’ordre de
























Figure 29 : Position des télescopes conservant l’orientation de la pupille d’entrée par rapport au nord céleste. La
position angulaire de chaque télescope par rapport au grand axe de l’ellipse est définie par ps, qui est la
projection de l’angle parallactique p sur le plan du sol.
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Figure 30: Trajectoires et vitesses de translation de quelques télescopes OVLA (traits continus) et de la station
focale (tirés) au cours de l’observation d’un astre situé à différentes déclinaisons (δ=20°,40° et 60°) avec 100m
de base, depuis un lieu de latitude=43.93°. Deux modes de suivi sont considérés : le mode pupille d’entrée
tournante qui minimise le déplacement et les vitesses des télescopes, et le mode pupille d’entrée fixe qui maintient
l’orientation de la pupille par rapport au ciel (seules les trajectoires de 6 télescopes ont été représentées pour ne
pas charger la figure). Dans les deux cas, la forme de la pupille d’entrée est conservée, ce qui permet de densifier
la pupille.
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2.4.3. Le translateur hexapode
2.4.3.1. Contraintes mécaniques
Contrainte sur la position absolue de chaque télescope :
Une erreur de positionnement d’un télescope par rapport aux autres entraîne une
différence de marche δ qui dégrade le contraste de l’interférogramme. La répartition d’intensité
dans le plan pupille commun d’un interféromètre à deux télescopes, pour un canal spectral de
































q δπsinc . (41)
La Figure 31 montre que l’on conserve plus de 80% de la visibilité si δ est inférieur à
lc/3, soit en pratique, environ 1 µm pour λ0=0.56 µm et ∆λ=0.1 µm. Chaque télescope devra
donc se trouver à moins de 1 µm de sa position théorique.
Contraintes sur les vibrations :
Des vibrations indésirables de l’ensemble ou d’un partie du télescope en mouvement,
























avec X, ω et φ, l’amplitude, la fréquence et la phase à l’origine d’une vibration
sinusoïdale, λ la longueur d’onde, τ le temps d’intégration, et Jn, la fonction de Bessel d’ordre








Lorsque que τ devient inférieur à la période de vibration, φ intervient de manière





π XJqvib . (44)
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Le calcul montre qu’une vibration de λ/30 (soit 17 nm pour λ=560 nm) peut atténuer la
visibilité de l’interférogramme de 2% (cf. Figure 31).
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Figure 31 : A gauche, facteur d’atténuation du contraste en fonction de la différence de marche. A droite, perte de
contraste en fonction de l’amplitude X des vibrations.
Contraintes sur les vitesses de translation des télescopes :
Le déplacement des télescopes (ou de la station focale) assurant le suivi d’un astre se
fait avec une vitesse maximale de 6 mm/s par hectomètre de base. Il est à noter que, pendant les
phases de pointage et de changement de base, les contraintes sur la position et les vibrations
n’existent plus. Cependant, une vitesse de translation des télescopes supérieure à 100 mm/s par
hectomètre de base est souhaitable afin d’écourter la durée de ces phases. La dynamique de
vitesse du translateur doit donc être très importante.
Le déplacement doit en outre se faire dans toutes les directions afin de conserver la
forme de la pupille d’entrée. L’usage de rails est donc exclu pour les interféromètres à pupille
densifiée.
Enfin, rappelons qu’il est préférable que la mise en station des télescopes soit conservée
afin de simplifier le calcul de l’entraînement. Pour cela, le déplacement des télescopes doit être
une translation pure.
2.4.3.2. Solutions mécaniques
La meilleure solution semble alors être l’utilisation d’un robot marcheur permettant de
s’affranchir des vibrations de roulement et autorisant un déplacement omnidirectionnel sur un
plateau naturel non nivelé. En effet, la différence d’altitude entre un télescope et la station
focale peut être compensée par une translation horizontale. Toutefois, le terrain choisi sera le
plus plat possible afin de ne pas déformer la pupille d’entrée (pente<1%), et le moins accidenté
82
possible pour assurer une bonne stabilité de chaque télescope (accidents inférieurs à 10cm sur
un rayon de 2m).
Le concept de robots marcheurs n’est pas nouveau57. De nombreux prototypes ont été
étudiés et réalisés pour d’autres applications (télé-opérations en milieux hostiles, instruments
médicaux, sondes planétaires…), mais aucun n’atteint encore les contraintes exigées par
l’interférométrie optique. Cependant, le contrôle des pattes d’un télescope reste identique à
celui des autres robots58. Seule la mécanique doit être spécifique pour minimiser les vibrations,
les flexions et les frottements.
Un translateur possédant six pattes, à symétrie radiale, semble bien adapté au problème.
En effet, la présence des six pattes permet d’adopter une marche statique59 conservant en
permanence au moins trois points d’appui. Cela assure une très bonne stabilité de la position à
basse vitesse et simplifie le contrôle des pattes. La symétrie radiale est préférable vu que le
télescope n’a aucune direction de marche privilégiée.
Le terrain n’étant pas trop accidenté, les pattes peuvent être à « énergie nulle », c’est-à-
dire qu’elles assurent une sustentation passive du télescope à hauteur constante, comme le ferait
une roue sur un plan. L’énergie est donc consommée uniquement pour fournir l’accélération
horizontale et pour vaincre les frottements résiduels.
Deux solutions mécaniques sont envisagées60, l’une « à came », et l’autre « à triangle
isocèle » (cf. Figure 32).
Figure 32 : Translateurs à 6 pattes pendulaires pour OVLA. Trois pattes portent et déplacent le télescope ST à
une hauteur constante, pendant que les 3 autres se positionnent pour le pas suivant. La fixité de la hauteur peut
être assurée, soit (milieu) par une came C, la patte étant guidée par un cardan SR, soit (droite) par une
articulation coulissant dans un rail vertical (SL). La hauteur des pieds est contrôlée par un capteur de force de
manière à s’adapter au terrain (dessin : A. Labeyrie).
Chaque patte doit posséder trois degrés de liberté : azimut, rayon et hauteur. Trois
moteurs et trois capteurs de positions doivent équiper chacune des pattes pour l’asservissement
de la marche. En outre, un capteur de force installé sur chaque pied améliore la stabilité lors des
changements de pattes et assure une meilleure adaptation au terrain.
Deux étages d’asservissement seront très certainement nécessaires pour atteindre la
précision requise (1 µm en position moyenne et 17 nm en vibration). Le premier étage,
constitué par l’hexapode lui-même, peut certainement garantir une précision de ±5mm en
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translation, et de ±10’ en orientation, compte tenu de la souplesse du sol et des flexions
mécaniques. La position absolue de chaque télescope peut être déterminée au centimètre près
par GPS différentiel61 à l’aide d’un récepteur fixe de référence. En supplément, un télémètre
optique ou une mire laser peut servir à affiner la position du télescope si nécessaire.
Le second étage doit corriger les erreurs résiduelles de l’hexapode pour atteindre la
précision requise pour l’interférométrie. Les erreurs d’orientation dues à l’hexapode peuvent
être corrigées par le guidage du télescope et par le miroir tertiaire plan (M3). Les erreurs de
translation du télescope sont corrigées selon leur direction :
− les erreurs en azimut (par rapport à la station focale) peuvent, elles aussi, être
compensées par le guidage du télescope en recentrant le faisceau coudé sur le
recombineur,
− les erreurs radiales, quant à elles, doivent être corrigées, soit par une ligne à retard
d’au moins 10mm de course située dans la station focale, soit par une translation
de M3 suivant la normale à sa surface.
La translation de M3 paraît être la meilleure solution car la station focale risque d’être
très encombrée par les nombreux éléments optiques assurant la recombinaison de tous les
faisceaux (stabilisateur et densifieur de pupille, dérotateur de champ, optique adaptative,
suiveur de franges…).
2.4.4. Conclusions
Des télescopes mobiles dans les deux directions du plan, type OVLA, est une solution
idéale pour équiper les interféromètres terrestres à très grandes bases (0.5-5km) consacrés à
l’imagerie instantanée à très haute résolution. En effet, seul un système à pattes autorise un
déplacement précis sur une grande surface naturelle afin de conserver l’égalité des chemins
optiques entre les télescopes, et afin également d’adapter la forme de la pupille à l’objet
observé.
Pour de ne pas disperser ni épuiser les compétences de chacun d’entre nous, des études
plus approfondies concernant le contrôle et la mécanique de l’hexapode ne seront probablement
lancées que lorsque le miroir actif OVLA aura été complètement validé sur le ciel et que la





Après avoir étudié le pilotage de tous les mouvements du télescope OVLA
(entraînement et pointage de la monture, translation du télescope pendant l’observation), je vais
maintenant m’intéresser à l’optique active du télescope, logée à l’intérieur de la monture boule.
3.1. Le miroir primaire du télescope prototype OVLA
Pour réduire l’encombrement et le poids du télescope OVLA, le miroir primaire est un
ménisque de verre de 1.52m de diamètre ouvert à F/D=1.7 (rayon de courbure de 5.18 m) et de
24.1 mm d’épaisseur seulement. La masse du miroir est de 103 kg, typiquement huit fois moins
qu’un miroir classique de même diamètre.
Le matériaux choisi pour le miroir est du verre ordinaire pour des raisons de coût. En
effet, le verre ordinaire est environ 40 fois moins cher que le Zerodur. Cependant,
l’inconvénient majeur du verre ordinaire est son coefficient de dilatation, trois fois plus grand
que celui du pyrex (cf. plus loin).
Le ménisque est obtenu par thermoformage à partir d’un disque de verre plan de 25 mm
d’épaisseur, à l’aide d’un four spécial construit par Bernard Dejonghe62, artiste verrier à
Briançonnet (06). La température du disque est portée à 661.5°C pendant 15 minutes environ.
Le verre s’affaisse sur un moule réfractaire concave taillé au rayon de courbure de la face
arrière du miroir. Le verre est ensuite recuit à 548°C pendant 24 heures pour libérer les
tensions. Le ménisque est ensuite poli et parabolisé par David Vernet, polisseur du Collège de
France installé à Grasse (06).
3.2. Le barillet actif
Le miroir primaire est tellement mince qu’il se déforme sous son propre poids. Afin
qu’il conserve une forme parabolique suffisamment précise, il est supporté par un barillet actif.
La structure du barillet est en aluminium soudé. Le miroir repose sur 96 points répartis de
manière optimale63, regroupés en 32 triangles de flottaison (cf. Figure 33). Il existe cinq types
de triangles répartis sur cinq anneaux concentriques. Le support axial est actif mais le support
latéral est passif.
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Figure 33 : Structure du barillet actif supportant le miroir primaire de 1,5 m du télescope OVLA. Le miroir




Parmi les 32 triangles de flottaison, trois sont fixes. Ils sont situés à la périphérie du
miroir à 120º l’un de l’autre et définissent la position du miroir par rapport au reste du
télescope. Les 29 autres triangles sont, quant à eux, actifs. Ils sont supportés par un actuateur
qui permet d’appliquer localement un force plus ou moins forte sur le dos du miroir afin de
compenser les déformations de la surface optique du miroir.
Chaque actuateur est constitué d’une vis motorisée comprimant plus ou moins fortement
un ressort, sur lequel repose le triangle de flottaison en contact avec le dos du miroir64. Sur
l’extrémité du ressort, se trouve un capteur de pression qui fournit la valeur de la force locale
appliquée au miroir. La partie mobile de l’actuateur est guidée par quatre lames élastiques en
chrysocale formant un parallélogramme déformable et assurant une translation sans frottements
ni hystéresis (cf. Figure 34).
La force moyenne portée par chaque actuateur est de 40 N (30 N pour porter le miroir,
10 N pour porter la mécanique) et doit être contrôlée avec une résolution de 0,1 N pour éviter
des déformations du front d’onde supérieures à 50 nm rms. La sensibilité des capteurs de force
est bien meilleure puisqu’elle est de 0,04 N. En pratique, si l’on tient compte de la turbulence
atmosphérique, l’erreur du front d’onde incident est généralement supérieure à 1λ rms
(r0=15 cm), ce qui relâche la résolution à 0,9 N. Toutefois, il est préférable que l’actuateur ait la
meilleure résolution possible afin de ne pas accumuler d’erreur et de ne pas saturer l’éventuelle
optique adaptative qui, plus tard, viendrait équiper le télescope65.
3.2.2. Support latéral
Son rôle est de maintenir le miroir lorsque le télescope quitte le zénith (Z>0). Dans ce
cas, les supports latéraux portent une composante du poids P du miroir perpendiculaire à l’axe
optique, d’intensité P sinZ, dirigée vers la ligne de plus grande pente du miroir. L’azimut de
cette dernière est notée azp , est comptée positivement dans le sens trigonométrique (miroir vu
du ciel) et vaut 0 lorsque le télescope pointe un point du méridien situé entre le zénith et
l’horizon sud. L’angle azp est variable, car contrairement au mode alt-azimutal, le mode de
suivi alt-alt, permettant à la monture boule de stabiliser le faisceau coudé, engendre une
rotation de la ligne de plus grande pente du miroir (cf. Figure 38)
La compensation de cette force doit donc se faire dans toutes les directions. Il est donc
difficile de concevoir un support latéral maintenant le miroir uniquement par les bords, comme
ceux réalisés pour les miroirs de 8 mètres.
Dans le cas du télescope OVLA, le support latéral est assuré par collage des 32 triangles
au dos du miroir. Les actuateurs sont équipés de deux contrepoids suspendus par un levier relié
à l’axe de l’actuateur par une corde à piano (cf. Figure 34).
Ce dispositif assure une compensation passive de la composante latérale du poids du
miroir dans toutes les directions.
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Nous avons utilisé des cordes à piano à la fois pour lier l’actuateur au triangle, et les 3
pointes du triangle au dos du miroir pour compenser les dilatations thermiques différentielles
entre les pièces en aluminium (barillet et triangles) et le verre. De plus elles facilitent le
montage et le centrage des actuateurs.
Enfin, notons que pour les trois points fixes, la corde à piano liant le triangle au barillet
a été remplacée par une lame élastique n’acceptant qu’un déplacement radial du miroir. Ces
























































Figure 34 : Schéma de principe d’un des 29 actuateurs portant le miroir actif OVLA. La force est transmise au
miroir par l’intermédiaire de cordes à piano afin d’éliminer tout couplage entre le support axial et latéral.
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Figure 35 : Barillet actif équipé des leviers à contrepoids assurant de manière passive le maintient latéral du
miroir.
3.3. Électronique du barillet actif
Au niveau de chaque actuateur, il est nécessaire de contrôler le moteur et de lire le
capteur de force, afin d’asservir l’actuateur sur le poids calculé par l’analyse de front d’onde
(cf. plus loin). Alors, à chaque actuateur, j’ai choisi d’associer une carte électronique composée
d’un microcontrôleur, d’une partie analogique pour la lecture du capteur et d’une partie
commande pour le moteur (cf. Figure 36).
Le microcontrôleur est un 80C32. Il assure l’asservissement de la force exercée par le
ressort de l’actuateur.
Le capteur de force est un pont de Weastone de 4 jauges de contrainte monté sur une
membrane élastique. Son étendue de mesure est de 6°Kg et sa sensibilité de 10 mV par volt
d’alimentation. La partie analogique assurant la lecture du capteur est composée d’un
amplificateur d’instrumentation (AD620) et d’un convertisseur analogique-numérique 12 bit
série (AD7893). Cette configuration offre un gain de 0.026 N/ADU environ, ce qui est inférieur
à la meilleure résolution nécessaire de l’actuateur (0.035 N).
Le moteur actionnant la vis de l’actuateur est un moto-réducteur à courant continu
PortEscap. Il est piloté dans les deux sens en 24V par l’intermédiaire d’un driver L293D. Des
microrupteurs de fin de courses protègent le système et avertissent le microcontrôleur.
Chacune de ces 32 cartes est connectée par un bus I2C à un microcontrôleur maître
(80C537) qui sert d’interface entre l’ensemble du barillet et un ordinateur. Le dialogue avec ce
dernier passe par une liaison série RS-232.
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Figure 36 : Schéma électronique d’un actuateur supportant le miroir actif OVLA.
3.4. Contrôle du miroir actif OVLA
3.4.1. Compensation de la composante axiale du poids
Durant les phases de pointage et de suivi sidéral, le barillet actif doit en permanence
compenser la composante axiale du poids du miroir qui varie avec la distance zénithale Z, afin
de conserver l’équilibre entre le miroir et les actuateurs. Cette compensation empêche le miroir
de décoller des points fixes, ou au contraire d’écraser les points fixes.
Pour chaque actuateur, il faut donc ajuster la force axiale proportionnellement à cos Z
durant l’observation. En revanche, l’amplitude d’un défaut permanent du miroir (astigmatisme,
aberration sphérique…) ne varie pas avec l’inclinaison. La correction en cos Z s’ajoute donc
aux résultats de l’analyse de front d’onde.
Cependant, une mauvaise compensation de l’inclinaison se traduit principalement par
une déformation du miroir en (Z10) trèfle, qui correspond à un écrasement sur les trois points
fixes. Il existe donc deux procédures de corrections de la composante axiale du poids : par
lecture des inclinomètres ou (et) par analyse de front d’onde. La lecture quasi-instantanée des
inclinomètres permet de dégrossir rapidement et régulièrement l’effet de l’inclinaison, tandis
que l’analyse de front d’onde, plus lente mais absolue, permet d’effectuer une correction bien
plus précise. Il faut bien sûr prendre garde à ne pas appliquer la correction deux fois !
Pour un miroir à dos plan, la force axiale P(Z) portée par chaque actuateur, pour une
distance zénithale Z, s’exprime :
ZPZP cos)0()( ⋅= (45)
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P(0) est la force axiale exercée au zénith. Il s’agit d’une constante calculée à partir du
poids du miroir et de la topologie du barillet (nombre d’actuateurs, répartition des actuateurs,
etc.) et éventuellement des défauts statiques du miroir.
Cependant, le miroir du télescope OVLA est un ménisque. Chaque actuateur i doit donc
exercer une force axiale qui dépend de sa position sous le miroir, c’est-à-dire de son azimut azi
et de son inclinaison ζi par rapport à l’axe optique du miroir. L’angle ζi est maximum pour les
actuateurs situés à la périphérie du miroir et vaut 7,92°. L’actuateur 14 (dirigé vers le sud
lorque le télescope est au méridien) a été choisi comme origine des azimuts azi. Pour calculer
les forces axiales, nous avons donc besoin, en plus de la distance zénithale Z du télescope, de
connaître azp, l’azimuth de la ligne de plus grande pente, afin d’en déduire zi, la distance
zénithale « vraie » de chaque actuateur (cf. Figure 37).
L’inclinomètre, ou les coordonnées de l’étoile pointée, permettent de déterminer les
angles γ et β caractérisant mieux la position du télescope en mode alt-alt (cf. chapitre
« Contrôle du télescope-boule OVLA »). La distance zénithale Z est telle que :
βγ coscoscos ⋅=Z . (46)




















La distance zénithale « vraie » de l’actuateur d’azimut azi , d’inclinaison ζi, vaut zi, telle
que :
)cos(sinsincoscoscos azpazZZz iiii −⋅⋅+⋅= ζζ . (48)
Enfin, si le télescope pointe à une distance zénithale Z, la force axiale portée par
l’actuateur i, s’exprime :
iziPZiP cos)0,(),( ⋅= (49)
Pour compenser parfaitement la composante axiale du poids du miroir, il faut envoyer
une correction à l’actuateur i dès que l’écart entre la force axiale réellement supportée par































Figure 37 : Représentation des angles permettant le calcul de la distance zénithale « vraie » zi de l’actuateur i.
Il est donc nécessaire de calculer dP(i,Z)/dH pour déterminer la cadence de corrections
nécessaire pendant un suivi sidéral. La Figure 39 présente la courbe de la dérivée de cos Z (trait
plein) et de P(i,Z) (traits pointillés) pour différents actuateurs périphériques (ζi=7.92°). Nous
constatons que dcosZ/dH donne une bonne estimation de dP(i,Z)/dH quelque soit l’actuateur i.
Il est donc inutile de calculer la variation de poids des 29 actuateurs, le calcul de la distance
zénithale Z du télescope suffit, à lui seul, à déterminer si une nouvelle correction active est
nécessaire.
La Figure 40 présente la variation de la composante axiale du miroir au cours d’un suivi
sidéral en fonction de H et de δ, pour la zone de ciel observable par le télescope OVLA
(Z<45°). Dans le cas le plus défavorable (H=±4h, δ=30°), la composante axiale du poids du
miroir varie de 0,24%/min. soit 3,31N/min. au total, ou encore 0,1N/min. en moyenne pour
chaque actuateur. Prenons un cas sévère en supposant que l’on souhaite maintenir la surface du
miroir à mieux que λ/4. La résolution correspondante est alors de 0,035 N. Dans ce cas 3
corrections actives par minute sont nécessaires. En pratique une correction par minute suffit
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compte tenu que l’on observe rarement loin du méridien et que le front d’onde est déjà perturbé
par la turbulence atmosphérique.
En pointage, il n’est  évidemment pas nécessaire de corriger la composante axiale du
poids à 0.035 N par actuateur, puisqu’aucune observation n’est en cours. Par sécurité, il faut
toutefois s’assurer que le déséquilibre supporté par les points fixes n’excède pas 1 kg, soit 1%
du poids total du miroir. Cela revient à effectuer une correction active dès que la variation de
cos Z devient supérieure 0,01. Ainsi, en partant du zénith (Z=0°), six corrections seront
nécessaires pour pointer jusqu’à Z=20°, et 29 corrections seront nécessaires pour pointer
jusqu’à Z=45°, limite de la zone observable du télescope OVLA.
Figure 38 : Azimut de la ligne de plus grande pente en
fonction de l’angle horaire et pour plusieurs
déclinaisons.
Figure 39 : Évolution de dcosZ/dH (trait plein) et de
dP(i,Z)/dH pour différents actuateurs périphériques
(traits pointillés).
Figure 40 : Carte de |dcosZ/dH| en fonction de H et δ pour la zone de ciel observable. Dans le cas le plus
défavorable (H=±4h, δ=30°), la composante axiale du poids du miroir varie de 0.24%/min., ce qui correspond à
presque 3 corrections actives par minute si l’on souhaite maintenir la surface du miroir à mieux que λ/4.
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3.4.2. Analyse de front d’onde
3.4.2.1. Principe
Les capteurs optiques sont capables de mesurer l’intensité lumineuse, mais pas la phase
de l’onde lumineuse. Un analyseur de front d’onde permet de déterminer la phase à partir de
l’intensité. Il nécessite le plus souvent un montage optique spécifique et un système
d’acquisition et d’analyse des images obtenues.
Il existe différent types d’analyseur de front d’onde :
− les analyseurs géométriques (couteau de Foucault66, test de Hartmann67, senseur
de courbure68, pyramides69),
− les analyseurs interférométriques,
− les analyseurs utilisant des méthodes diffractives70.
Les déformations mesurées sur la surface d’onde sont généralement exprimées en terme
de polynômes de Zernike71. Ces derniers constituent une base orthonormée {Z} sur une pupille
circulaire décrivant les aberrations optiques ramenées au meilleur foyer. Le Tableau 11
présente les expressions analytiques des 15 premiers polynômes de Zernike.
3.4.2.2. Le senseur de courbure
Proposé par Roddier72 (selon une idée de J. Beckers) pour les sources ponctuelles, le
senseur de courbure consiste à mesurer la répartition de l’intensité lumineuse dans deux plans
situés de part et d’autre du foyer, à la même distance L. Le plan situé en amont du foyer est
appelé plan intrafocal, tandis que celui situé en aval est appelé plan extrafocal. Une concavité
de la surface de l’onde convergente fait apparaître une surintensité locale dans le plan intrafocal
et une zone d’ombre symétrique dans le plan extrafocal (cf. Figure 41).
La différence des deux images nous donne la courbure en tout point du front d’onde. La
sensibilité de la mesure est inversement proportionnelle à la distance L des plans imagés par
rapport au foyer. De plus, cette analyse n’est valable qu’en l’absence d’aberrations pupillaires,
il faut pour cela que les plans imagés soient à l’extérieur de la caustique.
Enfin, notons qu’une lentille de champ est nécessaire pour éloigner le plan pupille des
plans intra et extrafocaux, sinon la distribution d’intensité lumineuse varie peu et n’est plus
représentative de la forme du front d’onde.
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Z n m Expression mathématique Aberration optique
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Tableau 11 : Expressions mathématiques des 15 premiers polynômes de Zernike en fonction de leur degré radial
(n) et azimutal (m).
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Figure 41 : Principe du senseur de courbure.
3.4.2.3. Analyseur de front d’onde du télescope OVLA
Pour effectuer l’analyse de front d’onde réfléchi par le miroir actif du télescope OVLA,
nous avons opté pour le senseur de courbure. Pour cela on place une lentille convergente ou
divergente au foyer afin d’imager respectivement le plan intrafocal ou extrafocal sur un
récepteur (caméra CCD) placé derrière (cf. Figure 42).
La configuration optique et mécanique complète de l’analyseur de front d’onde du
télescope OVLA est représentée par la Figure 43. Le faisceau afocal issu du miroir secondaire
du télescope est focalisé par un objectif achromatique de 100 mm de diamètre et de 600 mm de
focale. Derrière cet objectif, se trouve un cube séparateur partageant le faisceau entre la caméra
de l’analyseur de front d’onde (SBIG ST7) et la caméra de guidage (caméra vidéo WATEC).
Une roue à lentilles installée à l’entrée de la ST7 permet ainsi d’imager deux paires de
plans intra et extrafocaux situés à ±500 mm et ±250 mm du foyer. La première paire permet de
faire une mesure grossière en début d’observation lorsque le miroir est susceptible d’être très
déformé, tandis que la seconde autorise des mesures plus précises.
A noter qu’une lentille fixe divergente de 250 mm de focale est placée à 3 mm derrière













Figure 42 : Schéma optique simplifié d’un senseur de courbure utilisé pour l’analyseur de front d’onde du
télescope OVLA. Les images intrafocales et extrafocales sont obtenues sur le même CCD grâce à une lentille
convergente ou divergente amovible.
Figure 43 : Ensemble optique du bloc caméra du télescope OVLA. Le faisceau ouvert à F/D=8 issu du télescope
est partagé par un cube séparateur (représenté ici par une lame séparatrice) entre la caméra de guidage
(WATEC) et l’analyseur de front d’onde (roue à lentille + caméra SBIG ST7) (dessin : Julien Dejonghe, Collège
de France).
98
3.4.3. Asservissement des actuateurs
Comme nous l’avons vu plus haut, l’asservissement de chaque actuateur est contrôlé par
un microcontrôleur.
La vitesse de rotation du moteur de l’actuateur est constante. Elle est fixée par la tension
d’alimentation (24V). L’asservissement est donc réalisé en modulant la durée d’action du
moteur dans un des deux sens de marche.
L’avantage de ce mode d’asservissement est sa simplicité, aussi bien au niveau
électronique qu’au niveau logiciel (commande « tout ou rien »). Cependant, l’asservissement
est lent si d’importantes corrections sont nécessaires.
Afin d’éviter des problèmes de parasites, la lecture du capteur de force n’est effectuée
que lorsque le moteur est à l’arrêt. Le microcontrôleur calcule donc une durée théorique
d’action du moteur, lit le capteur, et actionne à nouveau le moteur si nécessaire, jusqu’à ce que
la force mesurée soit à l’intérieur de la fenêtre de précision fixée par l’opérateur. Le programme
d’asservissement du microcontrôleur n’utilise donc que deux paramètres : la vitesse de
correction du moteur et la précision demandée. Selon les actuateurs, la vitesse de correction est
de 500 à 600 ms/N, ce qui représente un bon compromis entre la précision recherchée et la
vitesse de correction.
La présence d’un microcontrôleur par actuateur permet de contrôler les 29 actuateurs de
manière quasi-simultanée. Ainsi, la durée moyenne d’une correction active complète est de
quelques secondes seulement . De plus, cette architecture parallèle assure une homogénéité de
la distribution des forces pendant toute la durée de la correction active, et évite ainsi
d’éventuelles surcharges passagères sur un ou plusieurs actuateurs.
En toute rigueur, il faudrait que la durée de l’asservissement soit la même pour tous les
actuateurs pour que la distribution courante des forces soit une parfaite interpolation de la
distribution de départ et de la distribution d’arrivée. Ce mode d’asservissement synchronisé n’a
pas été programmé pour l’instant car les écarts de forces entre deux corrections actives sont
généralement faibles. Il est toutefois possible de modifier le programme de chaque
microcontrôleur si cela se montre indispensable.
3.4.4. Boucle d’asservissement complète
Le système informatique assurant le contrôle du miroir actif est constitué de deux
ordinateurs PC. D’une part, un premier PC tournant sous Linux gère l’acquisition des images de
la caméra CCD SBIG ST7 (logiciel AOCS) et l’analyse de front d’onde (logiciel EF). D’autre
part, un second PC tournant sous Windows 95 contrôle les actuateurs du barillet actif (logiciel
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Activa). Une ligne Ethernet relie les deux PC pour permettre le bouclage de l’asservissement
suivant l’organigramme présenté en Figure 44.
La caméra ST7 est contrôlée par AOCS (Active Optics Control Software), interface
graphique développée en TCL/TK par Luc Arnold à partir de routines distribuées
gratuitement73.
L’analyse de surface d’onde par la méthode de courbure à partir de deux images intra et
extrafocales est assurée par le logiciel EF distribué par la société Laplacian Optics74 (cf. Figure
45).
Les déformations du front d’onde sont calculées dans la base des polynômes de Zernike.
Un module convertit ensuite les coefficients des polynômes de Zernike en variations de forces
pour chacun des 29 actuateurs à partir de tables de calibrations. Notons la présence d’une
alternative intitulée « analyse modale » sur le graphe. En effet, il est possible de décomposer
les corrections suivant les 29 premiers modes propres du miroir. Ces modes ont été calculés par
Luc Arnold, grâce à un modèle analytique de miroir ménisque75,76. Cette analyse
supplémentaire optimise les déplacements de chaque actuateur.
La nouvelle distribution de forces est transférée sur le deuxième PC contrôlant les
actuateurs à l’aide d’une ligne Ethernet (partage de fichiers à l’aide du serveur Samba). Le
logiciel ACTIVA développé en Microsoft Visual Basic assure l’envoi des nouvelles consignes
aux actuateurs et affiche le statut de chaque actuateur. Ce logiciel effectue également la
compensation de la composante axiale du poids du miroir en fonction de l’inclinaison fournie

























Figure 44 : Organigramme de la boucle d’asservissement du miroir actif OVLA. L’acquisition des images intra-
extrafocales et l’analyse de front d’onde sont réalisées par le PC Linux. Par contre, le contrôle du barillet actif et
de l’inclinaison du télescope est assuré par le PC Windows 95. Un serveur Samba permet de partager des fichiers
entre les deux PC, et ainsi de fermer la boucle d’asservissement.
Figure 45 : Images intra et extrafocales à partir desquelles le logiciel EF de Laplacian Optics effectue l’analyse
de  surface d’onde. Le résultat est exprimé sous forme de polynômes de Zernike.
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Figure 46 : Fenêtre du logiciel ACTIVA permettant le contrôle des 29 actuateurs du barillet actif OVLA.
3.5. Essais préliminaires en laboratoire
Les premiers tests optiques du miroir actif du télescope OVLA ont été effectués en 1997
dans la salle de l’ancien spectrographe coudé du télescope de 152 cm de l’OHP. Le miroir était
placé sur son barillet, à l’horizontale, sans support latéral (cf. Figure 47), le but de ces essais
préliminaires étant de valider le support axial, ainsi que le système de contrôle des actuateurs et
de l’analyse de surface d’onde.
Le miroir est éclairé par une source laser placée en son centre de courbure, à 5.15 m au-
dessus de sa surface parabolique. Pour se placer dans les conditions réelles d’utilisation (source
à l’infini), un correcteur de Offner77 est installé à proximité du laser. Ce montage est un
ensemble de deux lentilles qui compensent exactement l’aberration de sphéricité du miroir. Le
dimensionnement et le positionnement de ce correcteur sont très critiques. Enfin d’éviter tout
risque d’erreur, les premières mesures ont été doublées par un test de Foucault.
Le barillet actif a rapidement été validé de manière satisfaisante au niveau électronique
et informatique. Cependant les premières analyses de front d’onde étaient très bruitées, car le
récepteur utilisé n’avait aucune qualité photométrique (linéarité, bruit). En effet, contrairement
au Shack-Hartmann, l’analyse de surface d’onde par courbure passe par une mesure
photométrique, avec toutes les contraintes que cela impose (prise d’offset, dark et flat field). Ce
problème a été résolu par le remplacement de la caméra vidéo initialement prévue, par une
caméra CCD refroidie par modules Pelletiers (Hisis22 puis SBIG ST7).
Notre but était tout d’abord de vérifier l’exactitude du modèle élastique théorique du
miroir. Les mesures sont en accord avec le modèle. Par exemple, après l’action d’un actuateur
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périphérique, nous avons mesuré un astigmatisme (Z6) de 280 ±40 nm rms , pour une valeur
théorique de 300 nm rms.
Ensuite, nous avons bouclé plusieurs cycles d’analyses de front d’onde et de corrections
actives afin de réduire l’astigmatisme (Z5 et Z6). Après deux itérations, Z5 et Z6 sont passés de
500 nm rms à 50 nm rms, ce qui est deux fois meilleur que l’astigmatisme généré par une
turbulence atmosphérique de 1” (cf. Figure 48). Ces premiers résultats de notre optique active
en laboratoire ont été présentés à Kona en 1998 lors de la conférence SPIE78.
De cette manière, nous sommes parvenus à corriger toutes les aberrations optiques
jusqu’à Z15 (les ordres supérieurs sont négligeables) excepté Z11, l’aberration de sphéricité. En
effet, le miroir actif présentait une aberration de sphéricité de plus de 1.8 µm rms sur le verre,
bien trop importante pour être compensée par les actuateurs. Pourtant le miroir ne présentait
aucun défaut majeur lorsqu’il était installé sur son barillet de contrôle, utilisé lors du polissage
(support passif constitué d’une membrane soutenue à la fois par une surpression d’air et par une
hiérarchie de triangles de flottaison). Après avoir longtemps suspecté la mécanique du barillet
actif et le test de Offner, nous nous sommes aperçu que cette aberration sphérique était due à un
gradient thermique de 0.25°C généré entre le dos et la face du miroir par l’électronique des
actuateurs. Or, le miroir n’était pas dans les pires conditions thermiques. En effet, le gradient
généré par l’exposition du miroir au ciel nocturne atteint facilement 0.8°C ! Ce problème a été
résolu grâce à un système de chauffage de l’aluminure que nous avons développé en 1999 (cf. §
suivant).
Enfin, les tests optiques incluant le support latéral ont été réalisés en septembre et
octobre 1999, directement sur le ciel, le miroir installé dans la monture boule. La présentation
des ces résultats fait l’objet d’un chapitre séparé (cf. Chapitre « Première lumière et avenir du
télescope prototype OVLA »).
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Figure 47 : Vue du miroir actif de 1.5 m lors des premiers tests optiques. Une lentille de Offner et un analyseur de



























Figure 48 : Graphique présentant la décroissance de l’astigmatisme (Z5 et Z6) durant un cycle de corrections
actives du miroir OVLA réalisé en laboratoire. L’astigmatisme du miroir devient inférieur à celui généré par une
turbulence atmosphérique de 1” en deux itérations.
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3.6. Le contrôle thermique du miroir actif OVLA
3.6.1. Introduction
Les premiers tests optiques en laboratoire, nous ont fait prendre conscience de l’extrême
importance des effets thermiques sur un miroir de télescope. De plus, pour des raisons
économiques, le miroir actif OVLA est en verre ordinaire, ce qui le rend encore plus sensible
aux variations de température. En effet le coefficient de dilatation (CTE) du verre à vitres est de
9.10-6/°C, contre 3.10-6/°C pour le Pyrex (borosilicate) et 3.10-8/°C pour l’ULE de Corning
(titanium silicate).
De plus, cette sensibilité thermique est accentuée par l’épaisseur de 24 mm, qui est à la
fois trop petite pour rendre le miroir indéformable, et trop grande pour que le gradient à
l’intérieur du verre soit négligeable.
Nous allons voir que les conditions thermiques que connaît habituellement un miroir de
télescope sont trop sévères pour le miroir actif OVLA et qu’un contrôle actif de la température
du miroir est nécessaire pour compenser les aberrations générées.
3.6.2. Conditions thermiques d’un miroir de télescope
La Figure 49 présente un miroir de télescope dans les conditions typiques d’observation.
Le miroir est généralement installé au fond d’un tube pointant le ciel nocturne. L’ensemble est
placé au niveau du sol terrestre et baigne dans l’air ambiant.
Le soleil est la source essentielle d'énergie de notre planète. Le système Terre-
atmosphère absorbe en partie le rayonnement solaire et réémet de l'énergie dans l'infrarouge
moyen et lointain. Ce rayonnement thermique se fait de jour comme de nuit et peut atteindre
300 W/m2 selon les régions et la nébulosité.
Finalement, nous pouvons considérer le sol terrestre comme une source chaude et le ciel
étoilé comme une source froide. Les nuages éventuels sont également des sources chaudes
puisqu’ils réfléchissent vers le sol une partie du rayonnement thermique émis par la Terre. Le
dos du miroir est donc plus chaud que la face supérieure du miroir. Un gradient de température
s’installe à l’intérieur du verre. Le miroir se déforme comme le fait un bilame.
Enfin, il faut savoir que le gradient est proportionnel à l’angle solide que remplit le ciel.












Figure 49 : Conditions thermiques d’un miroir de télescope. Le rayonnement thermique émis par le sol génère un
gradient thermique de 0.5°C environ à l’intérieur du verre entre le dos et la face du miroir. Le miroir se déforme
alors comme un bilame et peut présenter une aberration de sphéricité de plusieurs microns.
3.6.3. Mesure du gradient thermique
Les mesures ont été effectuées sur le miroir OVLA de rechange que nous avons aluminé
afin de reproduire le mieux possible les conditions réelles. De plus, un cylindre de carton
protège le miroir du vent et simule la présence d’un tube de télescope.
Un ensemble de sondes platine de 100Ω reliées à un ohmmètre mesure, en 7 endroits
différents, la température du dos et de la face du miroir avec une précision de 0.02°C en
différentiel. La longueur des fils électriques et la faible variation de résistance du cuivre sur la
plage utile de température (0 à 25°C), autorisent l’usage d’un montage à 2 fils seulement.
Nous avons observé une différence de température moyenne d’environ 0.5°C entre le
dos (plus chaud) et la face du miroir (plus froide). Le gradient n’est pas parfaitement uniforme
sur l’ensemble du miroir. Des fluctuations spatiales de 0.1°C crête à crête sont visibles d’un
point à l’autre du miroir. Mais, moyenné sur une échelle de temps de quelques dizaines de
minutes, le gradient est globalement uniforme : il n’y pas de zones systématiquement plus
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chaudes que d’autres. Ces fluctuations sont certainement dues à des mouvements lents de bulles
d’air chaud.
Il est à noter que le gradient moyen se stabilise en moins de 60 minutes (cf. Figure 50) et
dépend peu de la température ambiante (même valeur en hiver et en été).
Toutefois, le gradient thermique dépend fortement de la nébulosité. En effet, il peut
atteindre 0.85°C par ciel pur, et au contraire descendre à moins de 0.25°C par ciel entièrement
couvert. Notre miroir est donc en quelque sorte un pyranomètre capable de mesurer la
couverture nuageuse nocturne (cf. annexe E).








classe A 100.00 ± 0.12 0.003850 ± 13 ppm -50 à 200°C 1.00
Tableau 12 : Caractéristiques des sondes laminaires de température utilisées pour le contrôle thermique du miroir
actif OVLA (d’après MINCO S.A.).








T = T 0 +  A exp(-t/τ )
avec:
T0 =  -0.44°C
A = 0.43°C
τ  =  33 min.












Figure 50 : Ecart moyen de température mesuré durant la nuit du 29/03/99 entre le dos et la face du miroir actif
OVLA de 1.5m de diamètre et de 24mm d’épaisseur. Un écart thermique s’établit dès le début de l’exposition au
ciel étoilé (t=0 min.) suivant une loi exponentielle de constante de temps τ=33min. et de valeur finale -0.44°C.
Nous avons également constaté une différence de température de plus de 1°C entre l’air
situé en-dessous et l’air situé au-dessus du miroir. Le gradient de température régnant à
l’intérieur du miroir est donc également entretenu par un phénomène de conduction thermique
entre l’air et le verre. Il conviendra donc de prévoir un système de ventilation pour
homogénéiser la température de l’air autour du miroir.
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3.6.4. Déformations thermiques du miroir
A partir de ces résultats, nous pouvons calculer les déformations engendrées au niveau
de la surface optique du miroir. Pour cela, Luc Arnold a fait des simulations avec le logiciel
CASTEM 2000 utilisant la théorie des éléments finis. On a supposé, dans l’épaisseur du verre,
un gradient linéaire de 1°C. Ce qui est pessimiste car le plus fort gradient observé était de
0.85°C. La Figure 51 donne le profil radial du miroir avec et sans gradient thermique. Les
principales déformations engendrées sont :
− du defocus (Z4 = 6.56 µm rms/°C sur le verre),
− de l’aberration sphérique (Z11 = 3.15 µm rms/°C sur le verre).
Le terme de defocus engendre un simple déplacement ε du foyer compensable par









Pour le miroir OVLA, f/D=1.7 d’où ε = 1,05 mm/°C seulement.
Les premières analyses de front d’onde effectuées en 1997 donnaient une aberration
sphérique de 900 nm rms sur le verre pour un gradient de 0,25°C. Ce qui est en bon accord
avec les 800 nm calculés par éléments finis79.
Figure 51 : Profil radial du miroir actif M1 OVLA calculé par éléments finis avec CASTEM 2000. Le miroir est un
ménisque de 5.18m de rayon de courbure, ayant une épaisseur h=24.1mm et un trou central de 0.175m de rayon.
On considère un gradient thermique uniforme vertical de -1/h °C/m à l’intérieur du verre (dos plus chaud). Le
miroir OVLA est représenté avant (a) et après déformations (b). Les aberrations générées sont principalement du
defocus (Z4=6.56 µm rms sur verre) compensable par translation de M2, et de l’aberration sphérique (Z11=3.15
µm rms) trop forte pour être corrigée par les actuateurs de M1 (simulations : L. Arnold).
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3.6.5. Remèdes possibles
Les actuateurs du miroir actif ne peuvent corriger une aberration sphérique supérieure à
250 nm rms sur le verre. Or nous venons de voir que la simple exposition du miroir au ciel
nocturne peut facilement générer une aberration sphérique de 2500 nm rms sur le verre !
Heureusement, plusieurs solutions sont envisageables pour éliminer ce problème.
3.6.5.1. Optique adaptative
La première solution peut être de considérer qu’un jour, une optique adaptative (un
secondaire adaptatif par exemple) ayant une dynamique suffisante pour corriger l’aberration
sphérique pourra désaturer les actuateurs du miroir primaire actif.
3.6.5.2. Miroir secondaire à courbure variable
Une deuxième alternative serait d’utiliser un miroir secondaire actif capable de corriger
l’aberration sphérique (en plus du focus et de la coma). Un miroir membrane dont la courbure
est contrôlée par un actuateur central pourrait faire l’affaire80.
3.6.5.3. Contrôle thermique
En attendant d’avoir les moyens d’acheter de telles optiques clé-en-main, on peut
également concevoir un système de contrôle thermique du miroir primaire permettant de
compenser le gradient de température.
Là encore, il existe plusieurs façons de compenser le gradient thermique. On peut soit
refroidir le dos du miroir, soit réchauffer la face optique du miroir. Dans les deux cas, le bilan
énergétique est le même, puisque le miroir est en équilibre thermique.
Si on applique une différence de température ∆T sur les faces opposées d’une plaque de





Dans le cas du miroir OVLA, on a :
λ = 1,39 W.m-1.K-1
S = 1,81 m2
h = 0,0241 m
d’où TQ ∆⋅=∆ 9,100
Une puissance de 100W est donc nécessaire pour compenser un gradient de 1°C. Un
miroir de 1,5 m de diamètre placé sous le ciel « consomme » alors autant d’énergie qu’une
ampoule électrique ! Bien qu’impressionnante, cette puissance sera facile à fournir.
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 Refroidissement du dos
Le refroidissement du dos impose une évacuation des calories. Il serait possible de coller
des modules Peltier au dos du miroir, refroidis par des radiateurs et une circulation d’eau…
Nous pourrions aussi refroidir l’air en contact avec le dos du miroir en l’enfermant dans un
caisson climatisé.
 Chauffage de la face optique
L’idée consistant à chauffer la face supérieure paraît meilleure étant donné qu’elle se
contente d’apporter la chaleur perdue vers le ciel. De plus, cette solution a pour avantage de
réduire la turbulence locale causée par une surface optique plus froide, et d’éviter le dépôt de
rosée sur le miroir.
Pour chauffer la face optique, on peut éclairer la surface du miroir à l’aide d’une lampe
infrarouge (laser CO2, λ=10µm) placée au niveau de miroir secondaire. Cependant cette
solution nécessite une puissance importante compte tenu de la réflectivité non nulle de
l’aluminium à ces longueurs d’onde. De plus, cette lampe peut parasiter les observations
réalisées dans l’infrarouge.
Il est également possible de chauffer la face optique par effet Joule, en faisant circuler
un courant électrique uniforme à travers la couche d’aluminium. Cela nécessite un système
d’électrodes situées sur les bords du miroir. L’équipe des télescopes GEMINI prévoit de
chauffer de cette manière la surface optique de leurs miroirs de 8m en Zerodur afin de limiter la
turbulence locale. Leur système n’a pas encore été testé sur GEMINI Nord, mais les essais
qu’ils ont effectués sur des miroirs prototypes de 0.32 m et 1 m sont encourageants81.
Nous avons donc également choisi de nous lancer dans cette voie pour compenser le
gradient thermique du miroir actif OVLA.
3.6.6. Système de chauffage de la face optique du miroir actif OVLA
3.6.6.1. Principe du système
Le passage du courant échauffe, par effet Joule, la couche d’aluminium, qui à son tour,
par conduction, chauffe la face supérieure du verre. Ce transfert est à la fois rapide et efficace
car la couche d’aluminure est extrêmement fine (100 nm), de plus l’énergie calorifique perdue
dans l’air est négligeable car la conduction entre l’aluminium et l’air est nettement moins bonne
qu’entre l’aluminium et le verre. De plus, les pertes par convection sont elles aussi négligeables
puisque la température de la surface du miroir est normalement très voisine de celle de l’air
environnant.
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3.6.6.2. Estimation du courant et de la tension nécessaires
Nous allons tenter de calculer le courant nécessaire pour compenser le gradient
thermique. D’après le calcul effectué plus haut, il faut fournir au miroir une puissance
maximale de 100W pour compenser un gradient de 1°C.
Pour simplifier le calcul, nous allons considérer un miroir carré de même surface que le
miroir OVLA, soit 1,81 m2. Cela nous permet d’introduire la notion de résistance carrée (R□)
couramment utilisée en micro-électronique pour caractériser les conducteurs plans (silicium




avec ρ = 2,65.10−8 Ω.m et e =100.10-9m, on obtient R□=0,265 Ω.









Ces valeurs ne sont qu’une estimation, du fait que le miroir considéré est carré au lieu
d’être circulaire, mais cela suffit pour dimensionner l’électronique de puissance (cf. plus loin).
3.6.6.3. Difficulté du système : l’obtention d’une densité de courant uniforme
Le système ne sera efficace que si l’on parvient à fournir une puissance uniforme sur
l’ensemble du miroir. Cela suppose, d’une part, une bonne uniformité de la résistance de
l’aluminure et, d’autre part, un courant parfaitement uniforme. En effet, l’échauffement produit
par effet Joule en chaque point du miroir est proportionnel au carré de la densité de courant.
Cela suppose donc :
− une « bonne » aluminure (épaisseur constante, absence de rayures, pas
d’oxydation notable),
− un contact excellent entre les électrodes et l’aluminure,
− un grand nombre d’électrodes pour éviter les points chauds,
− un « remplissage » du trou central par des électrodes supplémentaires.
Concernant l’aluminure, il est à noter que des tests de conductivité effectués sur
plusieurs miroirs, nous ont montré que l’âge de l’aluminure (de 1 mois pour le miroir de
rechange, à 2 ans pour le miroir OVLA) est sans effet sur la résistance.
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3.6.6.4. Géométrie des électrodes
Compte tenu des exigences établies plus haut, nous avons d’abord effectué des
simulations par éléments finis à l’aide du logiciel TCE82 afin de déterminer la meilleure
géométrie d’électrodes (nombre et positions).
La Figure 52 présente la carte des lignes de potentiel électrique pour un quart du miroir
(le reste se déduisant par symétrie). On constate qu’avec 10 groupes d’électrodes, les
équipotentielles sont parfaitement parallèles sur l’ensemble du miroir, excepté au voisinage des
électrodes (« points chauds »). Chaque groupe d’électrodes est alimenté par une tension
proportionnelle à son ordonnée. Cela prouve que le champ électrique Ey est constant, et donc
que la densité de courant échauffant la surface du miroir est uniforme.
Pour limiter les « points chauds », les électrodes couvrent 2/3 du périmètre du miroir.
Cette valeur nous a semblé être un bon compromis. En effet, des électrodes plus petites et plus
espacées génèrent des « points chauds » trop importants, tandis que des électrodes plus larges,
voire quasi-jointives, risquent de rendre les bords du miroir plus conducteurs que l’aluminure
elle-même, les électrodes étant plus conductrices que l’aluminure. La longueur d’une électrode
est fonction de sa position en ordonnée, de manière à ce que la longueur projetée sur l’axe x=0
soit identique pour toutes les électrodes.
Enfin, la Figure 53 est une photographie du miroir actif OVLA montrant la disposition
des électrodes telle qu’elle a été simulée par le logiciel TCE.
Figure 52 : Lignes de potentiel électrique générées par un ensemble d’électrodes (traits noirs épais) situées sur
les bords du miroir. Chaque électrode est alimentée par une tension proportionnelle à y (0.11V, 0.22V, etc.), y
étant l’ordonnée de l’électrode. Les équipotentielles sont parfaitement parallèles sur la majeur partie du miroir.
Cela prouve que le champ électrique Ey est constant, et donc que la densité de courant échauffant la surface du
miroir est uniforme. Simulations réalisées par éléments finis avec le logiciel TCE.
112
3.6.6.5. Réalisation des électrodes
Comme nous l’avons dit plus haut, l’une des difficultés majeures était la réalisation
d’électrodes offrant un excellent contact avec l’aluminure.
L’équipe des télescopes GEMINI a mis au point un système d’électrodes assez
complexe83 :
Avant aluminure, des feuilles d’or de 0,1mm d’épaisseur sont pliées et collées sur le
chanfrein du verre de manière à mordre à la fois sur la face optique et la tranche du miroir.
Ainsi, la partie noyée sous l’aluminium assure le contact, tandis que la partie dégagée permet la
connexion du fil d’alimentation. Cependant, deux aluminures successives sont nécessaires afin
que l’épaisseur d’aluminium déposé sur chanfrein soit suffisante pour garantir un contact fiable
avec la feuille d’or.
Notre miroir OVLA étant déjà aluminé, nous avons opté pour un système d’électrodes
se fixant après aluminure. D’autant plus que nous n’avions constaté aucun problème de
conductivité avec de vieilles aluminures, susceptibles d’être recouvertes d’une couche
d’alumine.
La Figure 54 présente le système d’électrodes choisi pour le miroir OVLA. Le contact
entre l’électrode et l’aluminure est assuré par une pince écrasant de la mousse enveloppée
d’une feuille de cuivre adhésive. Une lame de chrysocale rigidifie l’ensemble. Ainsi l’électrode
épouse parfaitement la forme du miroir et assure un excellent contact.
Parmi toutes les solutions que nous avons explorées (pâtes à souder, indium, silicones
conducteurs…), c’est la plus simple et la plus économique qui nous a le mieux satisfait.
De plus, la fixation de nos électrodes ne demande ni collage ni soudure. Leur démontage
est facile et ne laisse aucun résidu sur l’aluminure. Il est même possible de modifier la
répartition des électrodes en cours de test si cela se révèle nécessaire.
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Figure 53 : Miroir actif OVLA équipé de son système d’électrodes. Un ensemble de 42 électrodes réparties sur les
bords externes et internes du miroir, génère un courant uniforme à travers la couche d’aluminure afin de
compenser l’écart de température (0.5°C en moyenne) créé entre le dos et la face du miroir par l’exposition au
ciel nocturne. Des sondes Pt100 situées à la surface du miroir mesurent la température en 9 endroits différents











Figure 54 : Composition d’une électrode. Le contact entre l’électrode et l’aluminure est assuré par une pince
écrasant de la mousse enveloppée d’une feuille de cuivre. Une lame de chrysocale rigidifie l’ensemble. Ainsi
l’électrode épouse parfaitement la forme du miroir et assure un excellent contact.
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3.6.6.6. Electronique du système
Nous avons décidé d’alimenter les électrodes avec des tensions alternatives pour
plusieurs raisons :
- la puissance maximale (56 W/m2) nécessaire est proche de la limite déclenchant la
migration des métaux, qui deviendrait un problème en continu.
- le rendement des transformateurs alternatifs atteint généralement 95%.
- la puissance dissipée peut être contrôlée soit par un transformateur variable, soit par
un régulateur thermique du commerce.
- les différentes tensions alimentant les électrodes peuvent être générées par un
transformateur à secondaires multiples.
La Figure 55 présente l’électronique implantée pour le contrôle thermique du miroir
actif OVLA. Un transformateur torique de 200 VA, fabriqué sur mesure, délivre la série de
tensions nécessaires aux électrodes grâce à 18 enroulements secondaires identiques. La tension
efficace de sortie du transformateur est de 12 V au maximum, à comparer aux 5 V nécessaires.
Chaque enroulement peut débiter jusqu’à 15 A, ce qui peut sembler insuffisant par rapport au
courant total estimé qui est de 20 A. En effet, il faut savoir que les enroulements du
transformateurs sont montés en série, donc la totalité du courant circulant dans le miroir circule
aussi dans l’enroulement central ! Cependant, les 20 A étaient une surestimation car ils
correspondent à un gradient thermique de 1°C. De plus un système de ventilation du
transformateur permet d’évacuer les calories à l’extérieur du télescope (cf. plus loin).
Le transformateur torique est placé juste derrière le miroir. Cela permet de limiter la
longueur des câbles de puissance et de confiner le champ magnétique créé par les boucles de
courant (enroulement+aluminure) à l’intérieur du verre.
Le contrôle global de la puissance dissipée dans le miroir peut être manuel ou
automatique. En mode manuel, un transformateur variable (alternostat) permet d’alimenter le
transformateur torique avec une tension efficace réglable de 0 à 220 V. Une régulation
automatique de la puissance est également possible afin de corriger les éventuelles fluctuations
du gradient thermique (nébulosité, vent…). Pour cela, deux sondes platine Pt100 de classe A
(cf. Tableau 12) envoient un signal d’erreur à un régulateur P.I.D. du commerce. Pour assurer
une régulation à 0.02°C près, le signal des deux sondes est amplifié par un circuit dédié
(XRT103). Il est, de plus, transmis sur une boucle de courant 4-20 mA par le même circuit,
pour être lu, quelques dizaines de mètres plus loin, par le régulateur P.I.D. Celui-ci module le
rapport cyclique du 220V envoyé au transformateur torique à l’aide d’un relais statique.
Pour contrôler l’uniformité du gradient, nous utilisons également 8 autres paires de
sondes réparties sur 3 rayons à 120° (3 paires dos/face par rayon) à l’ombre de l’araignée (cf.
Figure 53). Ces sondes sont lues par un datalogger Field Point de National Instruments relié au
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PC contrôlant l’ensemble du barillet actif. Une fenêtre permet la lecture et l’enregistrement des
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Figure 55 : Electronique de contrôle des électrodes. Un transformateur torique délivre la série de tensions
nécessaires aux électrodes grâce à 18 enroulements secondaires. Le contrôle de la puissance dissipée dans le
miroir peut être manuel (alternostat) ou automatique (régulateur P.I.D.).
Figure 56 : Ecran de contrôle des températures du miroir actif OVLA.
116
3.6.6.7. Système de ventilation
Toute l’électronique susceptible de générer des perturbations thermiques sur le miroir a
été enfermée dans une boite isolée et ventilée (cf. Figure 57). C’est le cas des caméras de
guidage et d’analyse de front d’onde, de l’inclinomètre, des cartes actuateurs et du
transformateur torique.
Enfin, un ensemble de tuyaux uniformément répartis sous le miroir pompent l’air à
quelques millimètres du verre. Cela force le renouvellement de l’air situé sous le miroir, et
contribue à réduire le gradient thermique présent dans le verre. Ainsi, la puissance à dissiper










Figure 57 : Systèmes de ventilation du miroir actif OVLA. L’électronique du télescope est isolée et ventilée afin de
ne pas échauffer le miroir. De plus, un ensemble de tuyaux aspirent l’air sous le miroir afin de minimiser le
gradient thermique présent dans le verre.
3.6.7. Essais et résultats
Les premières observations sur le ciel avec le télescope OVLA ont montré que le système
thermique que nous avons élaboré en quelques mois à peine remplissait parfaitement son rôle.
Les images ne révèlent aucune aberration de sphéricité notable lorsque le contrôle thermique
est actif.
Pour valider de manière plus quantitative le contrôle thermique, nous avons lancé une
série d’analyses de front d’onde après avoir coupé le système de chauffage, de manière à suivre
l’évolution de l’aberration sphérique (Z11) en fonction du gradient. La courbe obtenue nous
montre bien que Z11 est proportionnel au gradient (cf. Figure 58) :
Z11 = 6,26 µm rms/°C sur l’onde, soit Z11 = 3,13 µm rms/°C sur le verre.
Ces mesures sont en parfait accord avec les 3,15 µm calculés d’après le modèle par
élément finis. Ces résultats sont très satisfaisants et prouvent que le chauffage de l’aluminure
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est précis et uniforme. En effet, l’écart type du gradient mesuré sur l’ensemble du miroir est de
0.04°C seulement.
























T°dos - T°face (°C)
Figure 58 : Aberration de sphéricité mesurée sur l’onde en fonction de l’écart de température entre le dos et la
face optique du miroir actif du télescope OVLA.
3.7. Vers une optique active thermique ?
Nous venons donc d’élaborer un système permettant de contrôler thermiquement
l’aberration de sphéricité. Par la suite, nous pensons moduler la puissance dissipée dans
l’aluminure directement à partir des résultats de l’analyse de front d’onde.
En poussant cette idée encore plus loin, nous pourrions imaginer une optique thermique
active utilisant la dilatation du verre pour compenser d’autres aberrations optiques en chauffant
localement la surface du miroir. Cela nécessite un système d’électrodes commutables
uniformément réparties sur le bord externe du miroir et autour du trou central. Avec une
modulation à la fois spatiale et temporelle, il est alors possible de ne chauffer qu’une partie de
la surface du miroir, en appliquant une tension entre deux contacts sélectionnés.
Par exemple, il est facile d’échauffer le bord externe du miroir en alimentant
successivement des paires d’électrodes périphériques. Cela revient à faire tourner sur le miroir
une corde de courant de longueur constante (mode « tension tournante »). Le champ électrique
ainsi généré montre un profil radial de révolution (cf. Figure 59).
A l’inverse, il est possible d’échauffer le centre du miroir en imposant une tension
constante entre toutes les électrodes du trou central et toutes celles du bord externe (mode
« tension bord-centre »).
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Figure 59 : Simulations d’optique active thermique. Exemples de deux modes d’alimentation des électrodes
générant à la surface du miroir une distribution de puissance à symétrie de révolution. Le mode « tension
tournante » permet d’échauffer préférentiellement le bord du miroir (trait plein). A l’inverse, le mode « tension
bord-centre » échauffe essentiellement le centre du miroir (trait pointillé).
Figure 60 : Chauffage d’une moitié de l’aluminure. Le champ électrique créé est quasiment constant sur la moitié
droite, et nul sur la moitié gauche. Pour cela, on applique un potentiel +V aux électrodes périphériques situées
sur un arc de 90°, et un potentiel –V au trou central et aux électrodes périphériques situées sur un arc de 120°.
Il est également possible de générer une distribution de champ électrique qui ne soit pas
à symétrie de révolution afin de chauffer plutôt un côté du miroir que l’autre. Nous pouvons,
par exemple, utiliser une corde de courant statique pour échauffer préférentiellement la région
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située entre les deux électrodes de la corde. De même, comme le montre la Figure 60, pour
échauffer une moitié du miroir, nous pouvons appliquer un potentiel +V aux électrodes
périphériques situées sur un arc de 90°, et un potentiel –V à toutes les autres (bord et trou
central) exceptées celles situées trop près de la zone +V (pour éviter les points chauds).
Il existe de nombreuses autres configurations capables de contrôler localement le
gradient thermique du miroir. Cependant un tel système ne permet pas de corriger des défauts
thermiques de hautes fréquences spatiales. Idéalement, il faudrait un ensemble d’électrodes
supplémentaires uniformément réparties sur toute la surface du miroir ! Il reste à résoudre le
problème d’obstruction causée par les fils et les électrodes elles-mêmes…
Par contre, le contrôle d’une telle optique active thermique reste assez simple car la
carte du gradient thermique à appliquer au miroir est directement proportionnelle à la
différence des images intra-focales et extra-focales d’un analyseur de front d’onde à courbure84.
En effet, cette dernière mesure le Laplacien de la surface du miroir. Or, le gradient impose la
courbure locale du miroir (comme un bilame), donc également le Laplacien de la surface du
miroir.
3.8. Retombées technologiques de l’optique active OVLA
3.8.1. Vers des miroirs ultra-légers
Le miroir actif de 1,5 m que nous avons développé pour le télescope prototype OVLA
pèse 200 kg avec son barillet complet, soit 110 kg/m2. En remplaçant les contrepoids du
support latéral actuel par un ensemble de cordes à piano plus raides (planche de fakir), la masse
par unité de surface collectrice tomberait à moins de 100 kg/m2.
Les miroirs épais de diamètre équivalent, à dos plan, ont une masse de 600 kg/m2 avec
les leviers astatiques (télescopes de 193cm et 152cm de l’OHP). Pour comparaison, les miroirs
actifs du télescope WIYN (nid d’abeille) et du VLT pèsent respectivement 812 kg/m2 et
653 kg/m2 avec leur barillet.
Le miroir OVLA est donc très léger par rapport aux autres miroirs passifs ou actifs,
même si en toute rigueur, la masse par unité de surface n’est comparable que pour des miroirs
de diamètre équivalent. Toutefois, en réalisant une mosaïque de plusieurs miroirs minces
OVLA de 1,5m, il semble possible de conserver le rapport masse sur surface jusqu’à des
ouvertures de 10m ou 15m. D’ailleurs le projet CELT va dans ce sens en proposant un miroir
segmenté de 30m, style Keck, mais avec des segments plus petits (1,05m de diamètre) et plus
nombreux (plus de 1000 segments), et surtout plus minces (45mm d’épaisseur) pour alléger le
poids de l’ensemble85.
De nouvelles techniques promettent des miroirs encore plus légers. Il s’agit de miroirs
composites qu’il est possible de répliquer. Leur masse peut descendre en dessous des 6 kg/m2,
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sans le support86. Cependant, ces miroirs ont un coût tellement élevé qu’ils sont, pour l’instant,
réservés à des applications spatiales. De plus, un contrôle actif de leur surface demeure
nécessaire pour garantir leur qualité.
3.8.2. Vers des miroirs mosaïques géants
Les miroirs prototypes réalisés pour OVLA, étudiés pour être minces et peu coûteux, se
révèlent utilisables pour la construction de grandes mosaïques comparables aux miroirs des
télescopes Keck, mais plus économiques et plus précises. La diminution du coût provient de la
réduction de l’épaisseur, 24mm au lieu de 75mm, et de l’emploi de verre ordinaire, utilisé à la
place des coûteuses vitro-céramiques, et dont la forme est ébauchée au four.
Les problèmes thermiques rencontrés avec le verre sont moins critiques si le rapport
d’ouverture est grand (cas d’un miroir mosaïque géant). Par exemple, l’aberration de sphéricité,
générée par un gradient de 1°C à travers l’épaisseur du miroir, passe de 3.15 µm rms pour un
rayon de courbure de R = 5.18 m (miroir OVLA), à 12 nm rms avec R = 96 m. Un tel gradient
engendre aussi un defocus de 31 µm rms, mais celui-ci est plus facile à corriger .
L’allégement de tels miroirs se répercute sur le poids global de la monture. D’ailleurs,
les montures boules semblent donner lieu à des variantes intéressantes, particulièrement
compactes et légères, pour les projets de très grands télescopes de 50, voire 100 m dont il
commence à être question dans divers laboratoires87,88,89.
3.8.3. Vers des hyper-télescopes
Les retombées technologiques du miroir actif OVLA peuvent également s’appliquer au
concept d’hyper-télescopes imaginé par Antoine Labeyrie. Un hyper-télescope a une pupille
diluée qui peut être composée d’un grand nombre de miroirs espacés les uns des autres et
disposés sur une surface sphérique géante de quelques centaines de mètres (versions terrestres)
jusqu’à 100 km (versions spatiales). La recombinaison des faisceaux selon le principe de la
pupille densifiée (cf. plus loin) permet l’obtention d’images directement exploitables. Carlina
est un projet d’hyper-télescope au sol utilisant une cuvette naturelle de 1 km de diamètre90.
Bien que le poids des miroirs ne soit pas un critère déterminant puisque les miroirs de Carlina
sont posés sur le sol et demeurent fixes, le coût de chaque miroir reste cependant crucial.
L’usage de disques en verre ordinaire de petite épaisseur est donc également une solution
économique pour développer de tels projets.
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Chapitre 4 
Première lumière et avenir du télescope
prototype OVLA
4.1. Nécessité d’un télescope prototype
Durant l’année 1999, nous avons réalisé et installé dans la boule un télescope provisoire.
Ce télescope simplifié nous permet de valider rapidement, dans les conditions réelles, les
éléments les plus « critiques » du télescope OVLA. En effet nous avons pu :
− tester le miroir actif incliné (qualité du support latéral, amplitude de
l’astigmatisme généré),
− tester le suivi de la boule actuelle (en epoxy) en charge et avec une meilleure
résolution (12m de focale résultante), en vue de son remplacement par une boule
en aluminium.
− tester les galets d’entraînement en charge,
− tester toute l’électronique dans un environnement réel (parasitages possibles…),
− valider le contrôle thermique du miroir,
− fiabiliser les logiciels contrôlant l’entraînement, le pointage, le guidage, le barillet
actif et l’acquisition des images.
− tester l’analyseur de front d’onde sur les étoiles.
Finalement, ce télescope est provisoire uniquement parce que la boule est en plastique
(trop molle, surface de mauvaise qualité) et parce qu’il ne peut pas être couplé à d’autres
télescopes pour travailler en interférométrie. En effet, le faisceau coudé n’est pas disponible.
Cependant la structure actuelle du télescope a été prévue pour permettre l’installation d’un
miroir tertiaire. Enfin, une boule plus rigide en aluminium, fendue pour laisser sortir le faisceau
coudé, a été dessinée par Julien Dejonghe. Nous attendons un soutien financier pour en faire
réaliser une.
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4.2. Description générale du télescope
Le dessin d’ensemble du télescope réalisé est présenté sur la Figure 61. Nous rappelons
que ce télescope est composé :
− d’une boule en epoxy de 2.8 m de diamètre,
− du miroir de 1.5 m ouvert à F/D=1.7 et de 24 mm d’épaisseur,
− du barillet actif supportant le miroir par 29 actuateurs,
− d’un couvercle motorisé protégeant la surface optique (marguerite),
− du miroir secondaire parabolique (d=75 mm, f=126.5 mm) et de son support
mobile,
− du bloc caméra enfermant l’analyseur de front d’onde, la caméra de guidage,
l’inclinomètre et l’électronique des actuateurs,
− d’une structure ultra légère tenant l’ensemble.
Une ouverture de 1.6 m de diamètre creusée dans la boule permet l’entrée de la lumière,
tandis qu’une trappe de visite située sous la boule autorise l’accès au barillet actif pour en
faciliter la maintenance.
Figure 61 : Vue d’ensemble du télescope réalisé au cours de l’année 1999 pour valider le miroir actif OVLA sur le
ciel (dessin : J. Dejonghe).
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4.3. Structure du télescope
Cette structure assure le maintient du télescope à l’intérieur de la boule en 6 points de
contact. Trois barres verticales sont fixées à l’ouverture de la boule, tandis que trois rotules
placées à l'arrière du barillet actif prennent place dans trois gorges oblongues fixées au fond de
la boule à 120° l’une de l’autre.
La structure est en fait suspendue à l’ouverture de la boule. Les trois rotules tolèrent un
déplacement vertical du télescope par rapport au fond de la boule. Ce système de fixation a été
conçu pour que la boule puisse se déformer de quelques millimètres sans contraindre ni
déplacer la structure du télescope.
Pour minimiser le poids de l’ensemble, la structure est en matériaux composites ultra
légers. Les barres verticales sont en fibre de carbone, les branches de l’araignée et le couvercle
du miroir en nids d’abeille epoxy/aluminium (Figure 62). Ainsi, l’ensemble pèse moins de
230 kg avec toute l’optique et l’électronique. A noter que les flexions et les vibrations de la
structure sont acceptables.
Figure 62 : Photographie de la structure du télescope avant introduction dans la boule. (cliché : L. Arnold)
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4.4. Support du miroir secondaire
Le support du miroir secondaire utilisé pour les essais sur le ciel du télescope-boule est
visible sur la Figure 63. Le miroir secondaire est de forme parabolique (f = 126.5 mm) et a un
diamètre utile de 75 mm. Le support mécanique permet le réglage du foyer par translation
axiale et de la coma par rotation autour du centre de courbure du miroir secondaire. Un moteur
pas-à-pas assure l’ajustement du foyer, tandis que deux moteurs à courant continu assurent le
réglage de la coma dans deux directions perpendiculaires. L’ensemble est contrôlé à distance
grâce à une raquette reliée par câble.
Une caméra vidéo offrant un champ de 4° a été installée sur le support du miroir
secondaire pour faciliter le pointage du télescope.
Figure 63 :Photographie du télescope installé dans la boule. Au premier plan apparaît le support du miroir
secondaire permettant de corriger la mise au point et la coma. Le miroir actif de 1.5m de diamètre est visible au
fond de la boule.
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4.5. Bloc caméra
Le « bloc caméra » est un ensemble recevant le faisceau afocal issu du miroir
secondaire. Il enferme toute l’optique nécessaire à la validation du télescope prototype OVLA.
A l’entrée du « bloc-caméra », objectif achromatique de 100 mm de diamètre, ouvert à f/6,
focalise le faisceau coudé. Derrière cet objectif, se trouve un cube séparateur partageant le
faisceau entre la caméra de l’analyseur de front d’onde (CCD SBIG ST7) et la caméra de
guidage (caméra vidéo WATEC).
Une photographie de l’ensemble est visible sur la Figure 64. Le « bloc caméra » est
maintenu au centre du trou central du miroir primaire par quatre pattes disposées à 90° et fixées
à la structure du barillet actif. Une enveloppe isolante composée de mousse et de feuilles de
mylar entoure le « bloc-caméra » afin d’éviter que l’électronique des caméras ne chauffe le
miroir actif.
Figure 64 : Photographie du bloc caméra du télescope OVLA avant l’application de son enveloppe isolante,
empêchant l’électronique de chauffer le miroir actif. L’ensemble sera ensuite accroché au barillet actif, dans le
trou central du miroir, grâce aux 4 pattes de fixation disposées à 90°.
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4.6. Système de contrôle
L’architecture électronique et informatique que j’ai choisi pour ces essais est représentée
sur la Figure 66. Nous retrouvons les deux ordinateurs PC utilisés pour le contrôle de l’optique
active, sur lesquels nous avons ajouté les logiciels de pilotage de la monture du télescope. Les
procédures de contrôle de l’optique active et de la monture sont très dépendantes l’une de
l’autre. En effet la compensation de la composante axiale du poids du miroir se trouve à
l’intersection des deux sous-systèmes.
En plus de l’acquisition des images de la ST7 (logiciel AOCS) et de l’analyse de front
d’onde (logiciel EF), le PC tournant sous Linux gère le guidage automatique du télescope à
l’aide du logiciel SUET développé initialement pour le télescope de 80 cm de l’OHP.
Le second PC tournant sous Windows 95 contrôle le barillet actif et l’entraînement de la
boule. Des fonctions ont été ajoutées dans le logiciel Activa pour lire les inclinomètres et
assurer une compensation automatique de la composante axiale du poids porté par chaque
actuateur (cf. Figure 65).
Cette configuration à deux PC est encore provisoire, mais reste très utile tant que le
système n’est pas complètement validé et fiabilisé. En effet, il est pratique que deux opérateurs
puissent interagir indépendamment sur le fonctionnement de l’analyse du front d’onde (PC
Linux) et sur le contrôle du barillet actif ou de l’entraînement de la boule (PC Windows). A
terme, le contrôle pourra être assuré de manière autonome par un unique PC (type industriel)
embarqué dans le télescope (cf. plus loin).
Figure 65 : Fenêtre du logiciel ACTIVA assurant l’entraînement et le pointage du télescope OVLA, ainsi que la
compensation automatique de la composante axiale du poids du miroir en fonction de la distance zénithale Z et de
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Figure 66 : Configuration électronique et informatique provisoire utilisée pour la validation du miroir actif du
télescope-boule OVLA.
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4.7. Essais et observations
Pour faciliter les opérations, le télescope-boule reste à l’extérieur en permanence, la
boule servant d’abri contre les intempéries. Il a été mis en station une fois pour toutes sur six
plots scellés dans le sol (cf. Figure 67).
Un abri de jardin a été dressé à proximité du télescope pour y abriter l’électronique et les
PC de contrôle ainsi que les opérateurs (cf. Figure 68) !
La première lumière obtenue la nuit du 20/09/1999 fut très encourageante. En quelques
nuits d’essais, nous avons obtenu, jusqu’à 20° du zénith, des images focales de 4” de largeur à
mi-hauteur  en 3s de pose, c’est à dire à peine deux à trois fois moins bonne que la turbulence
atmosphérique (cf. Figure 69).
Les étoiles observées sont pour l’instant situées dans une bande de 12° passant par le
zénith (38°< δ <50°). La sensibilité de la caméra de guidage utilisée actuellement nous permet
de pointer des étoiles de magnitude 4. L’analyseur de front d’onde, quant à lui, est beaucoup
plus sensible car il peut intégrer sur plusieurs secondes. En outre, indépendamment de la
magnitude de l’étoile, il est obligatoire de poser au moins 5 s afin de moyenner la turbulence
atmosphérique et de ne mesurer que les défauts intrinsèques au miroir.
Un point également très encourageant qu’il ne faut pas oublier de mentionner : l’absence
totale d’aberration de sphéricité, qui prouve l’efficacité du contrôle thermique du miroir par
chauffage de l’aluminure. En effet, nous n’aurions pas pu valider le barillet actif sans ce
système thermique « improvisé » en quelques mois.
Malheureusement, les problèmes surviennent souvent là où ils sont le moins attendus ou
lorsqu’ils ne dépendent pas de nous ! Nous n’avons pu approfondir davantage les tests de
l’optique active sur le ciel à cause d’un problème rencontré avec les capteurs de force des
actuateurs. En effet, il semble que les capteurs de force utilisés (BC 302 de DS Europe) n’aient
pas la fiabilité annoncée.
L’offset de plusieurs d’entre eux a dérivé au point de sortir de la dynamique du
convertisseur analogique-numérique. La sensibilité du capteur s’est également dégradée. Une
fatigue à long terme de la membrane élastique du capteur serait à l’origine du problème. La
seule solution est donc le remplacement des capteurs actuels par des capteurs à
parallélogramme déformable, plus gros, mais de meilleure qualité. Le gain de l’amplificateur
électronique sera modifié de manière à conserver la résolution actuelle.
Le remplacement des capteurs nécessite malheureusement la dépose du barillet ainsi que
des modifications mécaniques. Cette opération est en cours et prendra plusieurs mois.
Afin de pouvoir poursuivre encore les tests, nous avons tenté de contourner le problème
en contrôlant les actuateurs non plus en forces mais en durées de montée ou de descente.
Cependant, il se trouve que le temps d’action du moteur d’un actuateur n’est pas
rigoureusement proportionnel à la variation de force appliquée sur ce même actuateur
(hystérésis…). De plus, la prise du zéro en positionnant l’actuateur en butée basse est très
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délicate (risque de désassemblage du triangle et du miroir), et les erreurs cumulées deviennent
vite trop importantes. La présence des capteurs de force donnant une information absolue reste
donc indispensable.
Figure 67 : Le télescope-boule OVLA installé à l’OHP à côté de sa « station de pilotage ».
Figure 68 : Intérieur de la « station de pilotage » abritant l’électronique et les deux PC contrôlant l’ensemble du
télescope.
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Figure 69 :Images de Deneb obtenues le 6/10/99. En (a) image entachée d’un astigmatisme de 5 µm rms. En (b)
image corrigée de l’astigmatisme, le total des aberrations résiduelles après cette correction partielle n’est plus
que de 1 µm rms (champ : 63”× 87”).
4.8. Avenir du télescope prototype OVLA
4.8.1. Reprise des tests optiques à l’OHP
De nouveaux capteurs sont en cours de tests. Le démontage du barillet actif est prévu
pour le mois de mars 2000. Nous en avons également profité pour apporter des améliorations
mécaniques aux actuateurs. Ces modifications faciliteront l’assemblage des rotules des
triangles de flottaison dans les pastilles collées au dos du miroir. Le ressort est remplacé par un
ressort plus raide offrant à l’actuateur une dynamique de 100 N, au lieu de 60 N, ce qui permet
de corriger un astigmatisme de plus de 8 µm rms (soit 40 µm crête à crête !).
Une fois les capteurs de force remplacés, nous espérons pouvoir poursuivre
efficacement les essais sur le ciel afin de valider complètement le miroir actif, notamment le
système de support latéral passif du miroir.
Pour cela, il est nécessaire de caractériser les déformations du miroir générées par son
inclinaison et de les comparer au modèle théorique. Cette comparaison permettra de conclure à
la fois sur la qualité du support latéral et du barillet lui-même. En effet, si la rigidité de la
structure en aluminium du barillet n’est pas suffisante, les actuateurs atteindront leurs fins de
course sans pouvoir compenser les flexions propres au miroir.
4.8.2. Remplacement de la boule époxy par une boule en aluminium
Ensuite, un nouveau démontage du télescope est prévu pour le changement de boule. La
nouvelle boule en aluminium sera nettement plus rigide et comportera une fente latérale pour la
sortie du faisceau coudé. Si elle est financée (700kF sont nécessaires), l’acquisition de cette
nouvelle boule devrait permettre d’atteindre fin 2001 l’objectif fixé : le couplage du télescope
avec le Grand Interféromètre à 2 Télescopes (GI2T) de l’Observatoire de la Côte d’Azur.
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4.8.3. Vers GI3T…
Il est prévu de compléter l’automatisation du télescope prototype OVLA afin de le
rendre parfaitement opérationnel en usage interférométrique avec GI2T. Pour cela, il reste à
développer le système de contrôle des miroirs secondaire et tertiaire. La position du miroir
secondaire (focus et coma) sera corrigée automatiquement à partir des données de l’analyse de
front d’onde. L’inclinaison du miroir tertiaire renvoyant le faisceau coudé vers la table de
recombinaison de l’interféromètre sera contrôlé par le calculateur de l’entraînement. Une mire
laser émise par la station focale permet de conserver la stabilité du faisceau en absence d’étoile
(phase de pointage). La Figure 70 présente une solution avec un miroir M3 semi-réfléchissant
ou dichroïque permettant d’assurer l’analyse de front d’onde et le guidage en continu pendant
l’observation.
Enfin, l’installation d’un réducteur de focal devant la caméra primaire est prévue afin
d’exploiter la totalité du champ de pleine lumière du télescope (5’) et d’augmenter la










Figure 70 : Un miroir tertiaire semi-réfléchissant ou dichroïque (M3) permettrait d’effectuer des analyses de front
d’onde en continu pendant l’observation. De plus, un coin de cube (C) fixé au dessus de M3 en bord de champ
permet de renvoyer l’image d’une mire laser en provenance de la station focale, sur la caméra de guidage. Ainsi,
le guidage automatique s’asservit sur le point brillant qu’il reçoit, soit le laser (phase de pointage), soit l’étoile
(phase d’observations).
132
4.8.4. Vers un interféromètre OVLA…
Comme nous l’avons vu, les systèmes électroniques de l'entraînement et du barillet ont
été validés avec succès. Pour faciliter l’intégration des différents sous-ensembles du télescope
OVLA, nous nous sommes efforcés d’homogénéiser au maximum l’architecture électronique
de ces sous-ensembles. En effet, que ce soit au niveau de l’entraînement ou au niveau du
barillet actif, les divers calculs d’asservissements sont effectués localement par un
microcontrôleur, là où ils sont nécessaires. L’ordinateur (PC) est donc déchargé de tous ces
calculs, et peut donc superviser, à lui seul, tous les organes du télescope. Son rôle n’étant plus
que de transmettre les ordres et les retours d’informations.
Idéalement, nous pensons adopter la même architecture pour tous les organes du
télescope OVLA. Le fonctionnement de chaque télescope de l'interféromètre sera partitionné en
plusieurs tâches effectuées par de petits calculateurs entièrement dévolus à une fonction
particulière, et travaillant en réseau (cf. Figure 71).
Au sommet du réseau, un ordinateur central (client) situé à proximité de la station
focale, gérera l’ensemble de l’interféromètre et enverra aux différents télescopes, les consignes
d'observations (coordonnées de l'étoile, longueur de la base…).
Chaque télescope sera alors un élément complètement autonome, avec son propre réseau
local contrôlé par un ordinateur embarqué (serveur). Cet ordinateur traduira et transmettra les
consignes d'observation aux différents organes du télescope : système de pointage et
d'entraînement, barillet actif, analyseur de front d'onde, volets de la fente, système de
métrologie et de translation… Cette structure sera matérialisée par un ensemble de




















































Figure 71 : Architecture électronique actuelle extrapolée pour un télescope OVLA définitif incluant tous les




et interféromètre OVLA hiérarchisé
5.1. Principe de la pupille densifiée
5.1.1. Introduction
Nous savons depuis longtemps qu’il est possible d’obtenir des images au foyer d’un
interféromètre stellaire de Fizeau, qui est équivalent à un masque percé de plusieurs trous placé
devant un miroir de télescope. Cependant, la majorité de l’énergie lumineuse est dispersée dans
le halo de l’image (cf Figure 72).
Dans un interféromètre stellaire de Michelson, les sous-pupilles sont rapprochées les
unes aux autres ou agrandies jusqu’à les rendre, éventuellement, jointives. On dit alors que la
pupille d’entrée est densifiée. D’après une « règle d’or des interférométristes imageurs »91,92, il
semblait impossible d’obtenir des images directement exploitables au foyer de ce type
d’interféromètre. Cette règle énonce en effet que la pupille de sortie doit être identique à la
pupille d’entrée pour conserver la relation de convolution liant l’objet à l’image.
Néanmoins, une dizaine d’année plus tard, Antoine Labeyrie a montré qu’une pseudo-
convolution objet-image subsistait et permettait bien l’obtention instantanée d’images focales
brillantes et contrastées, si l’on respectait les deux conditions suivantes93 :
− la répartition des centres des sous-pupilles de sortie doit être identique à celle des
centres des sous-pupilles d’entrée à une homothétie près,
− toutes les sous-pupilles d’entrée doivent être agrandies du même facteur.
Ce constat a conduit Antoine Labeyrie à imaginer un nouveau concept
d’interféromètres, l’hypertélescope, composé d’un ensemble régulier de petits miroirs très
espacés les uns des autres. La pupille est ensuite densifiée afin de tendre vers une pupille de
sortie monolithique.
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5.1.2. Point de vue optique
Du point de vue optique de Fourier, une pupille diluée peut être considérée comme le
produit de convolution d’une sous-pupille avec un ensemble de Dirac à 2 dimensions. L’image
d’une source ponctuelle est donc le produit de la figure de diffraction d’une sous-pupille
(enveloppe large) avec la figure d’interférence du réseau de sous-pupilles, porteuse
d’informations haute-résolution (pic central étroit). Un grandissement de chaque sous-pupille
d’un facteur γd réduit donc le champ utile d’un même facteur, mais intensifie le pic central d’un
facteur γd2.
Si maintenant, l’objet se déplace d’un angle β sur le ciel, l’enveloppe se déplacera
également d’un angle β, alors que le pic central se déplacera d’un angle γdβ (cf. Figure 73). Le
pic central est alors excentré par rapport à l’enveloppe mais sa forme reste inchangée. La
relation de convolution objet-image subsiste à condition de pondérer la convolution par la
figure de diffraction d’une sous-pupille agrandie.
Enfin, la position du pic central et de l’enveloppe est indépendante de la longueur
d’onde, seule leur largeur change.
Figure 72 : Configurations Fizeau (B) et Michelson (A) pour un grand interféromètre à plusieurs ouvertures. La
configuration Michelson peut-être obtenue soit (A) en rapprochant les ouvertures les unes des autres à l’aide d’un
périscope, soit (B) en grossissant chacune des ouvertures à l’aide de « zooms » Z. La pupille de sortie est alors
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Figure 73 : Interféromètre stellaire de Michelson à 2 ouvertures. La forme du pic central reste inchangée quelle
que soit la position angulaire β  de l’objet, seule son intensité change en fonction de son décentrement par rapport
à la fonction d’Airy des sous-ouvertures. Cette invariance reste vraie à N ouvertures si la densification γ est la
même pour chaque ouverture (dessin d’après M. Tallon94).
5.2. Premières images du ciel issues d’un hyper-télescope
Un hyper-télescope miniature à été réalisé par Ettore Pedretti95 à partir d’une lunette et
d’un réseau de micro-lentilles, offrant un taux de densification de 10 (cf. Figure 74). Nous
l’avons testé ensemble sur le ciel en utilisant une des deux tables équatoriales de l’OHP, pour
valider le concept de la pupille densifiée.
La Figure 75 montre les images obtenues sur Capella en mode Fizeau (réseau de micro-
lentilles enlevé) et en mode densifié après 2 minutes de pose à l’aide de ma caméra CCD
Hisis22. Les mesures photométriques montrent un gain d’intensité du pic central de 62±10 pour
le mode densifié. La valeur théorique de 100 n’est pas atteinte, certainement à cause des pertes
dues à la présence du réseau de micro-lentilles (réflexions, alignements, chromatisme…). La
Figure 75 présente également un premier résultat obtenu sur l’étoile double Castor. Les deux
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Figure 74 : Schéma optique du premier hypertélescope réalisé. Cet instrument miniature possède une matrice de
8x8 ouvertures de 0.8 mm régulièrement espacées de 8 mm (pupille d’entrée). Il est composé d’une lunette de
100mm de diamètre devant laquelle est placé un masque de 64 petits trous. Un oculaire forme une image de la
pupille 8 fois plus petite, contenant des ouvertures de 0.1 mm espacées de 1 mm. La densification est assurée par
un réseau de micro-lentilles, placé 100 mm derrière l’image de la pupille, afin que la tâche d’Airy de chaque
ouverture de 0.1 mm remplisse parfaitement la micro-lentille située en vis-à-vis. Les micro-lentilles ayant une
longueur focale de 100 mm produisent un ensemble de faisceaux collimatés quasi jointifs, de 1 mm de diamètre








Figure 75 : Image Fizeau et densifiée de l’étoile de référence α Aur. A droite, image densifiée de l’étoile double
α Gem prise le JJ=2451515.694 où ρ=3.97” et p.a.=67.4° ; valeurs en accord avec les mesures faites sur l’image
(d’après E. Pedretti).
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5.3. Les hypertélescopes du futur :
L’hypertélescope miniature précédemment décrit n’est, par sa petite taille, rien d’autre
qu’un démonstrateur de la technique de la pupille densifiée. Toutefois, cet instrument peut
constituer le densifieur de pupille d’un instrument futur bien plus gros, susceptible d’offrir des
images à très haute résolution angulaire d’intérêt scientifique.
Le concept d’hypertélescope est très certainement une solution d’avenir pour les
télescopes extrêmement grands96. En effet, il devient très difficile de réaliser des miroirs, même
mosaïques, dont la taille dépasse les 100m, et de les supporter à l’aide d’une seule et même
monture. En revanche, des ouvertures plus grandes semblent réalisables sous forme d’une
mosaïque diluée de petits miroirs, sans monture, dont il est facile de faire augmenter la taille en
ajoutant progressivement des miroirs supplémentaires. Le radiotélescope d’Arecibo utilise déjà
cette configuration, mais avec une mosaïque dense.
CARLINA est le premier projet d’hypertélescope de grande taille. De petits miroirs
sphériques sont solidement fixés, une fois pour toutes, au fond d’une cuvette naturelle (cf.
Figure 76). L’ensemble correspond  alors à un télescope de Schmidt dilué, de 200m de
diamètre. Une station focale, composée d’un correcteur de coma et d’aberration de sphéricité,
d’un densifieur de pupille et d’une caméra, est suspendue à un ballon stabilisé par des câbles.
Le suivi est assuré par un asservissement de la longueur des câbles. Il est, en outre, possible
d’observer simultanément différents astres à l’aide de plusieurs stations focales. Une tour de
plusieurs centaines de mètres peut éventuellement remplacer le ballon. Le suivi est alors assuré
en déplaçant la station focale sur un rail courbe. Le rapport F/D doit rester supérieur à 2, afin
que les miroirs du correcteur d’aberration de sphéricité ne soient ni trop grands, ni trop
asphériques.
Le concept CARLINA semble limité à 1 km de base. Au delà, les cuvettes naturelles
adéquates deviennent rares, et la stabilisation d’une station focale située à plus de 2 km
d’altitude paraît, pour l’instant, difficile. Une collaboration avec la division « Ballons » du
CNES est envisagée pour étudier le contrôle et la stabilité d’un ballon à cet altitude.
Il faudra très certainement se tourner vers l’espace pour la réalisation d’hypertélescopes
de 1 km à 150km de base, respectivement capables de détecter ou même d’imager sur plusieurs
pixels, les planètes extra-solaires les plus proches. En effet, l’absence de pesanteur et
d’atmosphère facilite le déploiement et la mise en phase d’un hypertélescope spatial composé
d’une constellation de petits miroirs libres et indépendants (free-flyers), stabilisés par des voiles
solaires  et une métrologie laser (cf. plus loin). Chaque miroir peut être porté par des micro,
voire nano-satellites, selon le projet de la NASA intitulé « Nanosat Constellation Trailblazer »
destiné à expérimenter le vol en formation.
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CARLINA:  200-m hyper-telescope
• sparse spherical primary
• correction of spherical
aberration and coma in
focal cage
• several cages can be used
B
Figure 76 : Carlina est un projet d’hypertélescope ayant une base de 200m ou plus. La pupille est composée d’un
grand nombre de petits miroirs sphériques, fixes, espacés les uns des autres et disposés dans une cuvette naturelle.
L’ensemble focal se déplace à l’aide d’un ballon captif stabilisé par des câbles, pour suivre l’étoile observée
(Dessin : A. Labeyrie).
5.4. OVLA est-il un hypertélescope ?
5.4.1. Sur l’importance de la forme de la pupille
La version initiale de l’interféromètre OVLA prévoit 27 télescopes mobiles répartis le
long d’une ellipse. Il est clair que nous avons tout intérêt à densifier la pupille annulaire pour
amplifier le pic central.
Cependant, même densifiée, une pupille annulaire est loin d’être monolithique. Afin de
comparer précisément les performances d’un interféromètre OVLA avec un hypertélescope
type CARLINA, nous allons déterminer les effets de la forme de la pupille d’entrée sur
l’amplification du pic central et sur le champ utilisable après densification de la pupille.
Considérons un interféromètre de base Di, à N ouvertures de diamètre di. Notons, Do et
do, respectivement le diamètre total de la pupille et le diamètre de chaque sous-pupille après































L’amplification du pic central, par rapport au mode Fizeau (γd=1) est donc de γd2. La
largeur du pic restant inchangée, c’est donc la hauteur du pic qui est amplifiée.
Il reste à déterminer un paramètre important, le champ. Celui-ci peut se calculer en
nombre d’éléments résolus contenus dans l’image focale, c’est-à-dire le nombre de pixels utiles
dans l’image CCD. Soit np cette quantité, définie par le nombre de pics d’interférence contenus
dans la tâche d’Airy de chaque sous-ouverture. Donc en supposant que la pupille globale à la












Le champ peut également être exprimé de manière absolue (en radian sur le ciel) suivant







Si la pupille est complètement densifiée, le champ devient égal à λ/s, avec s
l’espacement entre chaque sous-ouverture.




Le Tableau 13 présente les valeurs de np et qe pour une pupille entièrement pavée selon
une maille carrée ou hexagonale, ainsi que pour une pupille annulaire densifiée jusqu’à ce que
chaque sous-pupille soit jointive avec ses voisines. Nous supposons N>10 car en dessous de
cette valeur, les deux configurations deviennent équivalentes et les images produites deviennent
très pauvres en informations. En toute rigueur, ces expressions sont des approximations car
elles ne prennent pas en compte la forme de la pupille globale et de chaque sous-pupille ni le



























Tableau 13 : Champ et contraste des images obtenues après densification d’une pupille diluée pavée selon une
maille carrée, et d’une pupille annulaire, en fonction du nombre d’ouvertures (N), du diamètre des sous-pupilles
de sortie (do) et de la pupille de sortie entière (Do).
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Nous constatons, qu’à surface collectrice égale, un interféromètre dédié à l’imagerie à
haute-résolution devra avoir un grand nombre de petites ouvertures, plutôt qu’un petit nombre
de grandes ouvertures.
Il apparaît également qu’une pupille entièrement pavée est mieux adaptée à l’imagerie
des objets faibles ou étendus (disques et enveloppes stellaires, AGN, quasars…), alors que la
pupille annulaire est au contraire mieux adaptée à l’imagerie des objets discrets et plus brillants
(étoiles multiples…).
5.4.2. Vers un OVLA hiérarchisé
Pour étendre et améliorer les capacités de l’interféromètre OVLA, il faudrait pouvoir
combler l’importante obstruction centrale de sa pupille annulaire. Chaque télescope OVLA
étant mobile, nous pouvons également nous demander s’il est possible de passer d’une pupille
annulaire à une pupille mieux pavée, voire monolithique, afin de s’adapter à l’objet observé et
optimiser soit le champ, soit le contraste.
La première idée qui vienne à l’esprit pour combler le vide central de la pupille est de
faire un interféromètre composé de plusieurs ellipses concentriques. Cependant, chaque
couronne de télescopes nécessite une ligne à retard pour la mise en phase avec les autres
couronnes.
Une astuce consiste alors à hiérarchiser plusieurs ellipses de télescopes pour conserver
l’égalité de tous les chemins optiques. Plusieurs petites ellipses de télescopes sont placées côte
à côte sur une même grande ellipse97. Le foyer de chaque petite ellipse est occupé par un
« recombineur intermédiaire » qui renvoie un peigne de faisceaux collimatés et parallèles entre
eux, vers le recombineur focal situé au foyer de la grande ellipse. En principe, la densification
de la pupille peut être faite, soit par paquets dans chaque recombineur intermédiaire, soit
simultanément sur toutes les sous-pupilles dans le recombineur final. En revanche, la
superposition des faisceaux doit être faite sur le détecteur, au foyer commun de
l’interféromètre.
Il est à noter que la forme de la pupille d’entrée d’un tel interféromètre est conservée
quelle que soit la distance zénithale de l’astre suivi (cf. Tableau 14).
Il existe un grand nombre de configurations possibles selon le nombre d’ouvertures et de
recombineurs intermédiaires disponibles. Le Tableau 15 présente quelques unes de ces
configurations avec les pupilles et les figures de diffraction respectives. Le contraste et le
champ mesurés sur les images calculées sont également présentés. Attention, ce que nous
appelons « contraste » est, ici, la fraction d’énergie encerclée par le pic central jusqu’au
premier anneau noir de la figure de diffraction. Le contraste idéal est donc celui fourni par une
pupille circulaire sans obstruction centrale, soit 83.8%.
141
Nous constatons qu’avec seulement 12 télescopes et 3 recombineurs, il est déjà possible
d’obtenir une pupille quasi monolithique donnant des images très contrastées (configuration
OVLA12).
Une configuration consistant en une hiérarchisation partielle de 24 télescopes en 3
ellipses disjointes de 6 télescopes, accompagnées de 6 télescopes auxiliaires me semble
également très intéressante (configuration OVLA24 (3x6+1x6)). En effet, elle assure un pavage
régulier de la pupille d’entrée selon une maille hexagonale, en utilisant le même nombre
d’éléments mobiles (24 télescopes, 3 recombineurs intermédiaires et 1 recombineur focal) que
la version initiale d’un OVLA composé d’une ellipse unique de 27 télescopes. Six télescopes
auxiliaires ont été ajoutés afin de combler les trous résiduels, et afin d’économiser trois
recombineurs intermédiaires par rapport à une configuration équivalente composée de 6
ellipses jointives de 4 télescopes (configuration OVLA24 (6x4)). Pour assurer l’égalité des
chemins optiques avec les autres télescopes, les six télescopes auxiliaires doivent être décentrés
de 3% vers l’extérieur par rapport au maillage hexagonal que remplissent les 3 ellipses. Ce
décentrement étant à la fois faible et dirigé vers l’extérieur ne contrarie pas la densification.
Enfin, notons qu’avec 6 ellipses de 5 télescopes et 3 ellipses de 2 télescopes, il est
possible d’obtenir une pupille parfaitement monolithique, identique à celle du télescope Keck
(configuration OVLA36). Cependant, cette configuration utilise beaucoup de recombineurs par
rapport aux nombres d’ouvertures. En effet, chaque trou créé par un recombineur doit être
comblé par un télescope adjacent. Mais, ce dernier nécessite, à son tour, un recombineur
supplémentaire. Les configurations à pupille monolithique sont donc peu rentables pour les
interféromètres hiérarchisés, à moins que chaque télescope soit aussi un recombineur !
L’usage de miroirs hexagonaux permet un pavage légèrement meilleur. Pour la
configuration OVLA24, le pic central encercle 55.9% de l’énergie totale avec des ouvertures
circulaires, contre 58.6% avec des ouvertures hexagonales. Le gain semble trop faible pour
justifier l’usage de miroirs hexagonaux, qui, de plus, oblige à compenser la rotation
différentielle de chaque « plan-sous-pupille », imposée par les faisceaux coudés (cette rotation
est différente de celle du champ).
5.4.3. Vers des interféromètres toujours plus grands
Enfin, pour les interféromètres à très longue base, comportant un très grand nombre N
d’ouvertures, il est possible d’étendre la hiérarchisation sur n niveaux, soit en complétant
toujours la même maille, soit en reproduisant à chaque fois la configuration précédente (cf.
Tableau 16).
La première méthode permet un pavage régulier, et même complet, de la pupille mais
est très coûteuse en recombineurs intermédiaires. Le Tableau 16 présente deux pavages
réguliers possibles selon une maille hexagonale, mettant en jeu une série d’ellipses de 6
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télescopes se chevauchant, soit sur deux télescopes (pavage No.1), soit sur un seul télescope
(pavage No.2). Lorsque le niveau de hiérarchisation devient élevé ( ∞→n ), le pavage No.1
(utilisé pour la configuration OVLA24) nécessite 0.5 recombineurs par télescope, tandis que le
pavage No.2 (utilisé pour la configuration OVLA36), légèrement plus rentable, nécessite 0.33
recombineurs par télescope. En revanche, si l’on souhaite obtenir une pupille parfaitement
monolithique, il est nécessaire de boucher les trous laissés par les Nrec recombineurs par Nrec
télescopes et Nrec/2 recombineurs supplémentaires. Dans ce cas, le coût du pavage No.1 reste
inchangé, mais celui du pavage No.2 passe à 0.375 recombineurs par télescope.
La seconde méthode, récursive, consistant à reproduire n fois la configuration
précédente, est beaucoup plus rentable car le rapport Nrec/N reste constant quel que soit le
nombre n d’itérations. Il suffit donc de trouver une bonne configuration de base et de la
reproduire selon le même schéma. Dans le cas de la configuration OVLA24 (3x6+1x6), où
aucune ellipse de télescopes ne se chevauche avec une autre, nous avons (Nrec/N)n = 0.125.


















































Tableau 14 : Exemples de 2 configurations possibles pour un interféromètre OVLA à 27 éléments mobiles, de
bases équivalentes, pour une distance zénithale Z de 0 et 50°. En haut, cas d’une ellipse unique de 27 télescopes.
En bas, hiérarchisation partielle de 24 télescopes à 3 recombineurs intermédiaires assurant un meilleur pavage de
la pupille d’entrée. Dans les 2 cas, l’égalité des chemins optiques et la forme de la pupille sont conservées quelle
que soit Z.
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OVLA 24 (1x24) OVLA 12 (3x3+1x3) OVLA 24 (3x6+1x6) OVLA 24 (6x4) OVLA 36 (6x5+3x2)
Configuration
Nb. télescopes 24 12 24 24 36
Nb. recomb. interméd. 0 3 3 6 9
Pupille
de sortie




Contraste (Epic/Etot) 0.003 0.165 0.747 0.559 (0.586 si miroirs hexagonaux) 0.795
Champ (nb. élt. résol.) 68 13 3 5.6 5.6
Tableau 15 : Pupilles de sortie et figures de diffraction de différentes configurations de base possibles pour un interféromètre OVLA hiérarchisé, selon le nombre de télescopes et de
recombineurs disponibles. Le contraste théorique maximum est de 0.84 (PSF calculées par P. Riaud).
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Pavage à maille hexagonale constante Pavage récursif









Tableau 16 : Méthodes de pavage possibles pour des interféromètres imageurs à très grand nombre (N)
d’ouvertures (ronds gris). Un pavage selon une maille hexagonale à pas constant (pavage No.1 ou 2) permet un
remplissage régulier et complet de la pupille, mais est très coûteux en recombineurs intermédiaires (ronds noirs).
En revanche, un pavage récursif, répliquant une configuration de base selon le même schéma, est plus rentable,
mais ne permet pas l’obtention d’un pupille monolithique.
5.5. Conclusions
Nous avons montré qu’il était parfaitement possible d’adapter l’interféromètre OVLA au
concept d’hypertélescope, en hiérarchisant sa géométrie, et ce, sans avoir à modifier l’optique
ou la mécanique des télescopes. Les seuls éléments nouveaux sont les recombineurs
intermédiaires. Ceux-ci restent, toutefois, très similaires à la station focale mobile, prévue pour
la version initiale d’OVLA.
Il existe ainsi deux solutions pour réaliser un hypertélescope au sol :
− un CARLINA composé d’éléments fixes dans une cuvette naturelle et d’une
station focale suspendue à un ballon,
− un interféromètre OVLA hiérarchisé.
Les résultats de la R&D des prochaines années permettront certainement de choisir l’un
des deux concepts. En effet, pour CARLINA, la difficulté réside en la stabilisation du ballon,
tandis que pour l’interféromètre OVLA hiérarchisé, la difficulté se situe au niveau des pattes
assurant la mobilité de chaque télescope.
Cependant, un OVLA hiérarchisé possède, à mon avis, des avantages que n’a pas un
hypertélescope tel que CARLINA :
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− toute la surface collectrice est utilisée simultanément,
− un terrain plat naturel suffit,
− la pupille est adaptable à l’objet (base et forme),
− tous les éléments de l’instrument sont au niveau du sol,
− la base peut être étendue sur plusieurs kilomètres,
− une très grande zone du ciel est observable.
Enfin, pour des bases supérieures à 4 ou 5 km, seuls les interféromètres ou les
hypertélescopes spatiaux semblent envisageables. Dans le chapitre suivant, je poursuis donc ma
course vers les instruments de plus en plus grands, en étudiant la stabilisation des éléments d’un






Contrôle d’un interféromètre spatial par voiles
solaires
6.1. Interféromètres et hypertélescopes spatiaux
6.1.1. Présentation
Il est possible de détecter des exo-planètes telluriques gravitant autour d’étoiles situées
jusqu’à 20 pc, à l’aide d’un Exo-Earth-Discover (EED)98. Il s’agit d’un hypertélescope spatial,
de plusieurs centaines de mètres, composés de nombreux éléments indépendants (free-flyers),
et utilisant la technique de la pupille densifiée, associée à un coronographe. D’autre projets
similaires sont prévus par l’ESA avec DARWIN99, et par la NASA dans le cadre de son
programme Origins (ST3100, TPF101).
EPICURUS, un précurseur « modeste » pour les grands hypertélescopes spatiaux du
futur, a été proposé à l’ESA par l’équipe d’Antoine Labeyrie102. Dans sa version initiale,
EPICURUS est constitué d’un réseau de 36 miroirs de 30 cm uniformément répartis sur une
surface sphérique de 200 m d’ouverture, et offrirait ainsi une résolution de 12 milli-secondes
d’arc pour λ=10µm. Une station focale, équipée d’un correcteur d’aberration de sphéricité,
d’un densifieur de pupille et de l’instrumentation scientifique, reçoit les faisceaux issus des
différents segments.
Il est alors possible d’ajouter progressivement des miroirs supplémentaires afin
d’augmenter le champ et la sensibilité. En outre, plusieurs stations focales peuvent observer
simultanément et indépendamment des objets différents.
Le balayage du ciel est assuré par une combinaison de deux rotations lentes et continues,
perpendiculaires entre elles, de l’hypertélescope complet autour de son centre de courbure, de
manière à conserver l’image fixe par rapport aux étoiles. L’une d’elle s’effectue autour du pôle
de l’écliptique en une année, tandis que la seconde s’effectue autour de la direction du soleil en
quelques jours (cf. Figure 78). Ainsi, la couverture complète du ciel est assurée tous les 6 mois.
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De plus, le champ utilisable du miroir primaire dilué est de 5° pour un rapport d’ouverture de
F/D=3. Ce qui permet de poser jusqu’à 10h d’affilée sur le même astre.
Les accélérations nécessaires à ces mouvements sont fournies par des voiles solaires
équipant chacun des free-flyers. Les voiles solaires, déjà proposées par Antoine Labeyrie pour
un projet plus ancien intitulé TRIO103, semblent bien adaptées au problème. En effet, non
seulement elles servent d’ombrelles au miroir, mais en plus elles constituent un moyen de
propulsion inépuisable fournissant des forces et des couples suffisamment faibles pour assurer
le mouvement continu et précis nécessaire à la rotation et à la mise en phase de tous les
segments du miroir géant. En revanche, des propulseurs plus puissants, comme les moteurs
ioniques, peuvent être utilisés pour le pointage rapide, mais moins délicat, de la station focale
entre chaque exposition. Notons que la station focale est fixe pendant l’observation si les free-
flyers tournent autour du centre de courbure du primaire sphérique géant.
Un satellite situé au centre de courbure de la sphère primaire géante contrôle la mise en
phase de chaque miroir avec une précision nanométrique à l’aide d’un système de métrologie à
laser polychromatique. En outre, une caméra par miroir est nécessaire pour assurer le pointage
et le positionnement de chaque élément. Enfin, ce satellite central peut également jouer le rôle
de chef d’orchestre et d’interface avec la Terre.
Chaque free-flyer est identique aux autres, exceptée l’inclinaison du miroir par rapport
aux voiles solaires, à moins qu’une monture motorisés permettent de changer l’inclinaison sur
quelques degrés. La Figure 79 présente un vue d’ensemble, ainsi que les paramètres physiques
souhaités, d’un élément d’hypertélescope spatial. La configuration proposée consiste en une
masse de 1 kg maximum, équipée de 3 voiles solaires de 0.25m2, paraboliques hors d’axe,
concentrant la lumière du soleil sur un petit miroir plan orientable placé à chaque foyer.
Je vais donc vérifier si les voiles solaires proposées permettent de contrôler efficacement












Figure 77 : Principe d’un hypertélescope spatial. Un miroir primaire géant dilué est obtenu à l’aide d’un







Figure 78 : EPICURUS (E) balaye la totalité du ciel tous les 6 mois grâce à la combinaison de deux rotations
lentes et continues, d’axes perpendiculaires. L’une d’elles s’effectue autour du pôle de l’écliptique (P) en 1 année,
tandis que la seconde s’effectue autour de la direction du soleil (S) en quelques jours.
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Masse (M) 1 kg
Moment d’inertie (J) 0.05 kg.m2










Rayon de courbure du
miroir sphérique
1200 m
Figure 79 : Vue d’ensemble et caractéristiques d’un free-flyer EPICURUS à atteindre (dessin :P. Richaud, OHP).
6.2. Contraintes sur le mouvement des free-flyers
Voici tout d’abord, les principales contraintes de mouvement de chaque free-flyers qui
vont conditionner le type et la dimension des voiles solaires.
6.2.1. Accélérations nécessaires
6.2.1.1. Mise en phase
La mise en phase des miroirs d’un interféromètre doit être réalisée avec une précision de
l’ordre de 10nm. Grâce à l’absence de turbulence atmosphérique et de pesanteur, la durée de
vie de la mise en phase peut atteindre plusieurs secondes. Pour prendre un cas pessimiste,
choisissons une cadence de corrections de 5 Hz. Il faut alors que la position d’un élément soit
corrigée de ±10nm en 0.2s. L’accélération correspondante vaut : acor=5.10−7 m.s−2.
6.2.1.2. Balayage du ciel
Pour assurer une rotation de chaque élément autour du centre de courbure du miroir





avec la vitesse angulaire ω, et cR
&
 le vecteur séparant le centre de courbure de l’hypertélescope
à l’élément considéré. Ainsi, pour un rayon de courbure de 1200m, les accélérations nécessaires
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pour engendrer la précession annuelle et la rotation lente de 90°/jour, sont respectivement de
ab1=4,7.10−11 et ab2=3,8.10−7 m.s−2.
6.2.1.3. Effets de marée
Pour conserver la forme de l’hypertélescope, la propulsion des voiles solaires doit être
très supérieure aux effets de marée afin de garder suffisamment de liberté de manœuvre. Cet








2 ω , (57)
avec G la constante de gravitation, M la masse de la Terre, ω et r, la vitesse angulaire et le
rayon de l’orbite respectivement. Si l est la taille de l’hypertélescope, la variation
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Cette valeur correspond à l’accélération minimum que devront fournir les voiles
solaires. Pour des free-flyers de 1 kg en orbite géostationnaire (ω=7.29.10−5 rad.s−1),
l’accélération minimum pour vaincre les effets de marée, par hectomètre de base, vaut :
aem=1.06 µm.s−2.
6.2.1.4. Bilan des accélérations
Les accélérations acor, ab1, ab2 et aem, précédemment calculées, peuvent avoir des
directions très différentes. L’accélération minimum que doivent fournir les voiles solaires est
donc la somme des modules de ces accélérations, d’où :
avoile ≥ 9.10−7m.s−2 + 1.10−6m.s−2/100m de base (59)
Ce sont donc principalement les effets de marée qui vont contraindre la surface et la
forme des voiles solaires. Au delà de 100m de base, il est préférable de placer l’hypertélescope
en orbite héliocentrique à proximité de la Terre (Earth-trailing orbit ou au point de Lagrange
L2). Ces lieux sont, en effet, idéaux pour les instruments spatiaux géants : place illimitée, pas
d’éclipse de soleil, ni d’effets de marée, communications continues avec la Terre.
6.2.2. Redressement passif des voiles solaires
Enfin, une condition indispensable au bon fonctionnement des free-flyers est le
redressement automatique des voiles solaires face au soleil en cas de perte de contrôle. En effet,
si suite à une défaillance ou une perturbation externe (micro-météorites…), l’image du soleil
sort des miroirs orientables de contrôle, il est indispensable que les moments, exercés par la
pression de radiation sur les voiles solaires, tendent à ramener passivement celles-ci face au
soleil, afin de retrouver le contrôle du free-flyer. De plus, le déploiement d’un hypertélescope
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spatial est grandement facilité si chaque free-flyer peut être « lâché » dans l’espace sans
contraintes sévères d’orientation. Je vais donc rechercher s’il existe une forme optimale à
donner aux voiles solaires assurant cet auto-redressement.
Cependant, s’il n’y a pas d’amortissement, la voile ne cessera pas d’osciller autour de sa
position d’équilibre. En fait, nous verrons par la suite que les petits miroirs de contrôle peuvent
amortir très efficacement les oscillations en freinant la voile à chaque passage face au soleil.
6.3. Dynamique de la pression de radiation
La force exercée sur une face plane de surface A, de vecteur normal unitaire n& , par un






De même, si la surface est parfaitement réfléchissante, les photons réfléchis exercent
une force de même amplitude, de direction opposée au rayon réfléchi de vecteur rs
& , d’où :




En utilisant la relation ( ) nnsss r &&&&& ⋅⋅=− 2 , la force totale exercée sur la surface par la











& 2cos2 ⋅⋅⋅= . (63)
La force générée par la pression de radiation est donc toujours normale à la surface
éclairée, et devient maximale en incidence normale.
La puissance émise par le soleil est de W=1368W.m-2 à 1 u.a.. Dans ce cas, la pression
exercée sur une voile plane normale au soleil et parfaitement réfléchissante est de
P=9,12.10−6Nm-2. Ainsi, une voile solaire plane de surface A=0,25m2 suffit pour transmettre

























Figure 80 : Voile solaire plane parfaitement réfléchissante.
6.4. Contrôle du positionnement et de l’attitude du satellite
On se propose de contrôler les trois translations et les trois rotations d’un satellite à
l’aide de trois miroirs plan orientables, chacun au foyer d’une portion de paraboloïde hors
d’axe (cf. Figure 81).
6.4.1. Calcul des forces et des moments
La force résultante exercée sur l’ensemble constitué d’une voile parabolique et d’un
miroir focal peut être déterminée en considérant tous les rayons lumineux réfléchis par la voile
entière. Je suppose que la voile et le miroir plan sont parfaitement réfléchissants. Un rayon
incident porté par le vecteur unitaire s&  est réfléchi par un élément de surface dA entourant le
point I de la parabole et génère une force élémentaire d’incidence ifd
&
 parallèle à s& , et une
force élémentaire de réflexion rfd
&
, de même norme, mais dirigée à l’opposé du foyer (cf.
Figure 82). Les rayons se réfléchissent ensuite sur le miroir focal en exerçant à leur tour une
force d’incidence rfd
&
−  (principe de l’action et de la réaction) et une force de réaction mfd
&
 de
même norme et dirigée suivant le vecteur unitaire msd
















 sur la voile parabolique entière.




 n’engendrent aucun moment.
Cependant if
&
 crée une accélération rectiligne des voiles dans la direction anti-solaire. Seule
mf
&
 peut générer un moment selon l’orientation des miroirs focaux.. Nous appellerons « rayon
moyen », le rayon lumineux réfléchi parallèle à mf
&
. Finalement, la parabole entière est
assimilable à un point M par lequel est réfléchi le « rayon moyen ». La connaissance de l’angle
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θ0 séparant l’axe focal du rayon moyen est nécessaire pour le calcul du couple généré. Celui-ci
a été calculé pour quatre configurations différentes de voiles paraboliques (cf Figure 87). En






























&  le vecteur unitaire portant le rayon moyen réfléchi par le miroir focal de la j-
ième voile, et jr
&  le vecteur séparant le centre de masse G du système du foyer de la j-ième
voile. Enfin, la masse m et le moment d’inertie J du système permettent de remonter à






′= JM . (69)
Les vecteurs jms
&  ont une norme constante, égale à PAu, quelles que soient leurs
orientations. Donc deux angles αj et βj suffisent pour déterminer l’orientation des vecteurs
jms
& par rapport au repère (x,y,z) lié aux voiles solaires. Les composantes de F
&
 et de M
&
 sont
ainsi les six inconnues d’un système de 6 équations indépendantes. Le système est inversible et
il existe une matrice 6x6, M , dépendant uniquement de P, Au, des trois vecteurs jr
&  et de la
définition des angles αj et βj, qui permet de calculer les orientations des miroirs de contrôle à
partir de la force résultante et du moment calculé par le système de métrologie pour corriger le



























































A notre stade de définition du concept, un calcul plus approfondi n’est pas utile
puisqu’il est spécifique à une mécanique donnée pour laquelle les axes des miroirs de contrôle
doivent être définis.
L’orientation des miroirs focaux permet donc de moduler indépendamment le moment
résultant et la force résultante subis par le système. La force résultante est nulle si les trois
miroirs focaux renvoient leur faisceau dans la direction anti-solaire, et devient maximale
(6 PAu) dans le cas contraire. Il est donc impossible de remonter vers le soleil. Heureusement,
seul le mouvement relatif des différents éléments de l’hypertélescope compte pour leur mise en
phase. Cependant, afin que chaque élément puisse corriger indépendamment son orientation et
sa position par rapport aux autres, dans toutes les directions de l’espace et avec suffisamment
de dynamique, il est préférable de laisser dériver tous les éléments de l’hypertélescope en ne
compensant que partiellement la force résultante F. Idéalement, pour conserver toute la
dynamique disponible, les faisceaux sortants devraient être réfléchis perpendiculairement au
soleil, avec une amplitude d’orientation de ±90°. Cependant, la divergence des faisceaux et la
présence de la voile empêchent le renvoi dans toutes les directions.
En effet, un miroir plan, placé au foyer d’un faisceau d’ouverture angulaire ∆θ, offre
une amplitude de déviation de seulement ±(90°-∆θ)/2. Si l’ouverture du faisceau ne fait que
60°, la déviation maximale du faisceau réfléchi est de ±15°, ce qui est insuffisant. Cette perte
de dynamique peut être compensée par un augmentation de la surface de voilure, mais cette
solution n’est guère rentable.
Pour augmenter l’amplitude de déviation du faisceau de sortie, il est possible
d’augmenter le rapport F/D des voiles paraboliques mais cela impose une diminution de la
surface des voiles ou une augmentation de la longueur focale, donc de l’encombrement de
chaque free-flyer. Une autre solution consiste à introduire un miroir secondaire pour collimater
le faisceau réfléchi par la parabole. Ce concept ressemble au « solar photon thruster » proposé
par R. Forward105 (cf. Figure 83). Cette solution à l’avantage de concentrer toute la force de
radiation dans une direction souhaitée. Le diamètre apparent du soleil limite toutefois la
longueur du faisceau collimaté, à moins d’augmenter le diamètre du miroir orientable.
Pour limiter le nombre de pièces optiques, je propose plutôt une solution consistant à
utiliser le même miroir focal plan orientable que celui proposé initialement, mais aminci et
réfléchissant des deux côtés. Ainsi, la déflexion est continue de 0° à 360° (cf. Figure 83).
Cependant, lorsque la déflexion est faible, l’axe de rotation de ce miroir doit passer exactement
sur le foyer afin de partager symétriquement le faisceau. Heureusement, dans notre cas cette
contrainte ne pose pas de problème car le foyer est en permanence stabilisé par
l’asservissement. Ce réglage peut être réalisé une fois pour toutes, lors de la construction des
voiles solaires.
Avec un tel système, les seules orientations interdites pour le faisceau de sortie, sont
celles qui sont dirigées vers les voiles solaires. Nous avons donc intérêt à ce que les voiles
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n’occupent pas trop d’espace utile. J’ai alors considéré les configurations présentées en Figure
87, qui se différencient par le décentrement angulaire θ1 de chaque parabole par rapport à son
axe focal, et par
 
 ∆θ  l’ouverture angulaire radiale de la parabole. L’ouverture angulaire
azimutale ∆φ de la parabole est fixé à 90° pour les quatre configurations.
Le Tableau 17 présente les performances de chacune des quatre configurations















Figure 81 : Les mouvements d’un free-flyer sont décrits dans un repère X,Y,Z lié au soleil. Les angles iθ et iφ




































Figure 83 : Solutions pour augmenter l’amplitude de la déflexion du faisceau de sortie : (à gauche) réduction de










Angle du rayon moyen par rapport
à la direction anti-solaire (θ0).
35.58° 45.84° 57.81° 70.61°
Force totale sortant des 3 miroirs
focaux (10-6 N)
1.02 1.14 0.99 0.69
Amplitude de déviation du faisceau






Dynamique en translation TX et TY
(10-6 N)
1.02 1.14 0.99 0.69







Dynamique du couple selon RX et
RY (10-6 N.m)
±0.169 ±0.2041 ±0.181 ±0.126
Dynamique du couple selon RZ
(10-6 N.m)
±0.329 ±0.367 ±0.319 ±0.222
Tableau 17 : Dynamiques de corrections en translation et en fonction de la configuration des voiles.
Nous sommes loin des 2.3.10−6 N exercés par la pression de radiation sur une voile
plane de 0.25m2, normale au soleil. Cependant les configurations II et III réalisent un bon
compromis entre surface utile et encombrement.
Les forces disponibles doivent être augmentées d’un facteur 3 pour un interféromètre de
200m de base ayant des free-flyers de 1 kg. Nous avons donc le choix entre :
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− alléger chaque élément d’un facteur 3, soit m = 0.3kg,
− augmenter la surface de voilure d’un facteur 3, soit A=0.75m2, et R=0.5m.
La première solution impose une masse inférieure à 150g pour un miroir de 30cm de
diamètre (en prévoyant encore autant pour les composants restants). Il semble que cette
contrainte de masse soit compatible avec les dernières avancées technologiques en matière de
miroirs ultra-légers, présentées lors d’un récent colloque de la Nasa106. En outre, il est possible
d’alléger considérablement le miroir et les voiles solaires, en les perforant de trous plus petits
que la longueur d’onde sans affecter leur réflectivité107.
Enfin, la solution consistant à augmenter la surface de voile est sans doute la plus
simple. Cependant pour réduire le coût du lancement, il est souhaitable que chaque free-flyer
soit le plus petit possible afin d’en mettre un nombre maximum dans la coiffe du lanceur.
6.4.2. Choix des axes du miroir focal
Les miroirs plans de contrôle doivent être installés au foyer de chaque parabole à l’aide
d’une monture 2 axes permettant leur orientation dans toutes les directions. Nous sommes
ramenés aux problèmes d’entraînement des télescopes : quels axes choisir afin de simplifier les
calculs, ou d’autoriser un suivi dans toutes les directions utiles ?
Il est vrai que l’on pourrait rechercher l’équivalent d’une éventuelle « monture
équatoriale » permettant de découpler les 6 degrés de liberté du free-flyers avec les 6 axes de
commandes. Cela reviendrait à diagonaliser la matrice M du système. Cependant, cette monture
naturelle apparaît de moins en moins utile compte tenu de la puissance actuelle des
calculateurs. Il est certainement plus important de rechercher une monture n’interdisant ni le
pointage ni le suivi dans aucune région utile du ciel (ce qui n’est pas le cas pour les télescopes
alt-az !). Dans notre cas, cela signifie que la normale du miroir focal ne doit, en aucun cas, être
parallèle à l’un des axes de la monture.
La Figure 84 montre les zones balayées par le vecteur normal du miroir de contrôle. Il
reste un cône de 45° d’ouverture pour placer l’axe principal β de la monture du miroir focal.
Celui-ci peut être dirigé suivant le rayon incident moyen d’angle θ0. Mais dans ce cas, une
partie non négligeable du faisceau serait obturée, ce qui aurait pour effet de réduire les
performances de la voile et d’échauffer la mécanique de la monture.
En conclusion, la solution la plus optimale consiste à placer cet axe à la fois hors du

















Figure 84 : Orientations des miroirs focaux de contrôle. Le rayon moyen réfléchi par la voile solaire parabolique
(P) arrive au foyer (F) avec un angle θ0 par rapport à la direction anti-solaire (-z). Ce rayon peut être dévié sur
180° autour des axes y et z (déviations extrêmes :Dmin et Dmax) par un miroir focal orientable sur un monture 2
axes (α , β). L’axe principal β  de la monture  doit être à l’extérieur de la zone balayée par le vecteur normal n&
du miroir (secteurs grisés) afin de rejeter le pôle de la monture hors de la région utile.
6.5. Redressement passif
Après avoir analysé les contraintes et proposé des solutions pour le contrôle de l’attitude
d’un free-flyer, je vais tenter de déterminer quelle forme de voiles solaires assure le
redressement passif de celles-ci face au soleil. Nous allons voir que cette étude justifie les
configurations proposées dès le paragraphe précédent.
6.5.1. Condition d’équilibre et de redressement
Une voile solaire est soumise à deux forces antagonistes : la pression de radiation qui
tend à « sortir » le satellite de son orbite et l’inertie qui tend à l’y ramener. De même un navire
est soumis à la pesanteur et à la poussée d’Archimède. La condition d’équilibre et de
redressement (retour passif à la position d’équilibre) est remplie si le moment résultant est nul à
l’équilibre, et s’il tend à ramener le solide à l’équilibre lorsque celui-ci s’en écarte. Dans le cas
de la voile solaire, cela revient à dire que le centre d’inertie doit être plus près du soleil que le




Il est parfaitement possible de garantir le retournement des voiles solaires de contrôle
face au soleil en ajoutant trois voiles planes à l’extrémité d’un mat orienté dans la direction
anti-solaire. Il s’agit tout simplement d’un empennage, comme celui équipant les aéronefs. Les
voiles de contrôle peuvent aussi servir d’empennage, mais la charge utile (segment de
l’hypertélescope) n’est plus protégée du rayonnement solaire (cf. Figure 85). Ces
configurations laissent une grande liberté sur la position du centre de masse mais ne sont pas
très réalistes pour un hypertélescope, où chaque élément doit être le plus compact, le plus léger
et le plus économique possible.
6.5.3. Voile en trièdre ou conique :
Pour commencer simplement, nous allons envisager une voile solaire en forme de
trièdre ou de cône, parfaitement réfléchissante, placée juste au-dessus de la charge utile qu’elle
protège du soleil. La force induite par la pression de radiation étant toujours normale à la
surface de la voile, le centre de poussée P (intersection des normales centrales de chaque face)
est donc fixe quelque soit l’angle d’incidence i (cf. Figure 86). Il y a redressement si le centre
de masse G est situé au-dessus de P (pour notre figure). Notons également que l’angle
maximum avant chavirement est de l’ordre de 120°, et est indépendant de la position de G (tant
que le redressement est assuré) ; seule l’amplitude du moment redresseur change. Enfin,
remarquons que la distance AP, séparant l’apex A au centre de poussée P, croît avec l’ouverture
α du cône ou du trièdre en cos−1α.. Nous avons donc intérêt à choisir un cône très ouvert pour















Figure 85 : Stabilisation d’un satellite par empennage solaire (à gauche). Les voiles de contrôle peuvent





















Moment et position du centre de masse G
Moment et ouverture du trièdre
Figure 86 : Voile solaire conique ou en trièdre auto-stabilisée. Si le centre de masse G est situé entre l’apex A et
le centre de poussée P (qui est fixe), alors la voile retourne d’elle-même à sa position d’équilibre (i=0). (calculs
des moments en 2D).
6.5.4. Cas de 3 voiles paraboliques hors d’axe :
Une voile conique répond parfaitement au problème du redressement, mais ne permet
pas le contrôle actif de l’attitude du satellite. Comme nous l’avons vu, seul un ensemble de 3
voiles concaves paraboliques, focalisant la lumière du soleil sur 3 petits miroirs orientables,
permet de contrôler indépendamment les 6 degrés de liberté du satellite.
Toutefois il est possible de s’approcher de la forme conique en disposant trois voiles
paraboliques hors d’axe dos à dos, à 120° l’une de l’autre, d’axe focal dirigé vers le soleil.
6.5.4.1. Calcul du moment et de la force résultante
J’ai effectué un calcul complet en 3D pour déterminer le moment et la force résultante
exercées par la pression de radiation sur chacune des 3 voiles paraboliques, en fonction de( )φθ iis ,& , le vecteur portant les rayons incidents issus du soleil, avec iθ l’angle séparant le soleil
de l’axe focal, et iφ l’azimut du soleil par rapport à la voile. Cependant, ce calcul ne prend pas




Comme pour la voile conique ou en trièdre, nous avons effectué le calcul du moment
redresseur en fonction iθ  pour différentes « ouvertures » de voiles et différentes positions du
centre de masse G, à rayon égal (R=0.3m) (cf. Figure 87). L’ouverture du trièdre ou du cône
équivalent est, ici, fixée par le décentrement angulaire θ1 de chaque parabole par rapport à son
axe focal, et par
 
 ∆θ  l’ouverture angulaire radiale de la parabole.
Les courbes du moment obtenues pour les voiles paraboliques ressemblent à celles
obtenues pour le trièdre. On constate, en effet, que l’angle limite de chavirement est de l’ordre
de 120° et ne dépend pas du décentrement θ1 des paraboles, ni de la position de G, tant que
celui-ci est loin du centre de poussée P. D’ailleurs, ce dernier reste stable jusqu'à ιθ=45° ; au-
delà il remonte rapidement vers l’apex ! En outre, P est d’autant plus bas que les paraboles sont
proches de leur axe focal (θ1=0 ou 15°).
La non symétrie de révolution de l’ensemble des 3 voiles fait apparaître une déséquilibre
du moment redresseur selon le signe de l’inclinaison ιθ. Il existe alors un moment azimutal
dépendant de iφ, qui tend à tourner les voiles parallèlement aux axes focaux des paraboles.
Cependant, la valeur maximal du moment azimutal (pour ιθ=90°) est 10 à 20 fois plus faible
que le moment redresseur, selon la configuration des voiles, et devient nul pour ιθ<60° (cf.
graphique 3 de la Figure 87).
En conclusion, nous pouvons affirmer qu’il est préférable de choisir l’une des deux
premières configurations (θ1=0 ou 15°) qui ont de multiples avantages par rapport aux autres
configurations. Tout d’abord, le moment redresseur est bien plus fort : 4.10−7N.m pour θ1=0°,
contre 2.10−8N.m pour θ1=45° (cf. graphique 1). De plus, le centre de poussée P est rejeté vers
l’arrière des voiles. Ce dernier point n’est pas à négliger, car le graphique 2 nous montre que la
stabilité chute rapidement avec la distance séparant l’apex (A) du centre de masse (G). Enfin, la
position en amont de la mécanique des miroirs focaux de contrôle (F) tire le centre de masse


















































































































Figure 87 : Moments redresseur et azimutal exercés sur un ensemble de 3 voiles solaires paraboliques de 0.25m2,
selon leur décentrement θ1, et la position du centre de masse G par rapport à l’apex A, la base des voiles B et le
centre de poussée P. Le rayon lumineux moyen (d’angle θ0), portant la force résultante du faisceau réfléchi par
chaque parabole, est représenté en tirés.
6.5.5. Oscillations en régime libre
A partir des moments précédemment calculés, je vais déterminer la période d’oscillation
des voiles solaires autour de leur position d’équilibre iθ=0.
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Pour iθ<40°, le moment redresseur est quasiment proportionnel à iθ,  d’où M≈K.iθ, avec
K la raideur élastique du système. L’ensemble peut donc être considéré comme un oscillateur
harmonique linéaire, dont le mouvement est régi par l’équation différentielle :
0=⋅+″⋅ θθ iKiJ , (71)
avec J le moment d’inertie de l’ensemble. La position et la vitesse angulaire du système
s’écrivent donc respectivement, en fonction du temps :
( ) ( )ψωθθ += titi 00 cos , (72)
( ) ( )ψωωθθ +⋅=′ titi 000 sin (73)






Les oscillations peuvent être amorties, en utilisant les miroirs orientables placés aux
foyers des voiles, à chaque passage de iθ à 0. En effet, lorsque l’image du soleil frappe les
miroirs de contrôle, il est possible de générer un moment Mm constant, de signe opposé à celui
de la vitesse, de manière à freiner périodiquement le système. Pour cela, il faut |iθ|<rm/f, avec
rm le rayon des miroirs de contrôle et f la distance focale des voiles. On suppose les miroirs
orientables suffisamment gros pour recevoir l’image complète du soleil malgré la forte coma de











Le freinage n’étant effectué qu’au voisinage de la position d’équilibre, nous avons
K.iθ ≈0. L’accélération angulaire peut donc être considérée constante, égale à ±Mm/J selon le
signe de la vitesse. Par la suite, nous prendrons iθ’<0, les deux cas étant symétriques. Notons
t=0, l’instant où le soleil commence à éclairer les miroirs orientables ( iθ(0)=rm/f ), et ∆t
l’instant où le soleil quitte les miroirs ( iθ(∆t)=-rm/f ). La vitesse et la position angulaire du
système s’écrivent donc :
( ) ( )0′+⋅=′ θθ itJ
Mti m , (76)












La durée ∆t du freinage est alors :
































Une demi période plus tard, le système franchit sa position d’équilibre avec la même
vitesse angulaire : iθ’(∆t). Il existe ainsi une relation de récurrence donnant la vitesse atteinte au


















avec iθ0, l’angle de basculement initial.
Le système est supposé stable dès que le soleil reste en permanence sur les miroirs de
































Enfin, le temps total nécessaire à l’amortissement est :
K
JnTa ⋅⋅= π . (83)
6.5.7. Application numérique
Le Tableau 18 fournit les résultats numériques obtenus pour un élément d’EPICURUS
ayant les caractéristiques typiques données ci-avant (cf. Figure 79). De plus, nous avons
considéré l’une des configurations de voiles les plus optimales, à savoir θ1=15° et ∆θ=60°. Le
rayon rm des miroirs de contrôle a été fixé à 0.05m et la focale f à 0.3m  (soit environ 5° de
champ sur le ciel). La perturbation angulaire considérée est de 40° afin de rester dans le
domaine linéaire du système.
Nous constatons que la période propre du système est d’un peu moins de 2 heures.
L’amortissement est extrêmement efficace compte tenu du faible pourcentage de temps
d’action qu’ont les miroirs de contrôle pour freiner les oscillations. En effet, un seul freinage
suffit pour stabiliser complètement les voiles sur le soleil.
Cependant, durant la phase d’amortissement, la force résultante n’est plus contrôlée et
l’élément perturbé dérive par rapport aux autres dans la direction anti-solaire sur plus de 1,5m.
Il n’y a donc aucun risque de collision avec les autres éléments. Toutefois, par mesures de
sécurité, le satellite central chargé de la métrologie peut jouer le rôle de surveillant et éviter les
éventuelles collisions en déplaçant certains éléments.
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Inclinaison maxi. avant chavirement ±100°
Couple maxi. de redressement 5.10−8 N.m
Raideur du redressement (K) 5.10−8 N.m.rad−1
Période d’oscillation (T) 6200s
Couple d’amortissement disponible (Mm) 2,1.10-7 N.m
Nombre de freinages nécessaires (n) 1
Durée d’amortissement (Ta) 3100s
Force résultante suivant la direction anti-solaire (F) 1,14.10-6 N
Dérive accumulée pendant l’amortissement 1.5m
Temps de remontée vers les autres éléments 4300s
Tableau 18 : Valeurs numériques caractérisant le redressement d’un élément de 1kg à 3 voiles solaires
paraboliques (θ1=15°, ∆θ=60°) de 0.25m2, après un basculement des voiles de 40° par rapport au soleil.
6.6. Conclusions
Un ensemble de trois voiles paraboliques, situées dos-à-dos et focalisant l’image du
soleil sur un petit miroir plan orientable placé à chaque foyer, est une configuration qui permet
à la fois le contrôle nanométrique du positionnement et de l’attitude des voiles, ainsi que leur
retour passif face au soleil en cas de perte de contrôle.
La configuration II, équipée de miroirs focaux minces réfléchissant des deux faces, est
un excellent compromis vis-à-vis des performances obtenues comparées à l’encombrement et
au poids de l’ensemble. Un interféromètre ou un hypertélescope spatial de 200m de base
possédant des free-flyers de 1kg, nécessite 0.75m2 de voile solaire. Le redressement vers le
soleil est assuré jusqu’à 120° d’inclinaison.
L’objectif de cette étude préliminaire était avant tout de démontrer qu’il était possible de
contrôler précisément le positionnement et l’attitude d’un satellite, quel qu’il soit, à l’aide de
voiles solaires. Cette étude devra être complétée par une analyse détaillée et quantitative de
tous les sous-ensembles (matériaux utilisés, métrologie, refroidissement passif, consommation
énergétique, etc.). Le soutient récent de TPF par la NASA, offre peut-être l’occasion de lancer,
en collaboration avec les équipes américaines, une étude d’un petit satellite prototype contrôlé
par voiles solaires.
Enfin, notons que la NASA envisage d’utiliser la pression de radiation exercée sur le
bouclier solaire (plan) du satellite astrométrique FAME108 pour générer un mouvement de





Observations de la comète Hale-Bopp
7.1. Introduction
Le premier entraînement de télescope que j’ai réalisé (cf. chapitre 1) a été testé durant
l’automne 1996 sur le télescope de 80cm de l’OHP. Or, à cette période, la comète C/1995 O1
(Hale-Bopp) illuminait déjà le ciel nocturne par son éclat exceptionnel. Les premières images
obtenues sur cette comète très active, à l’aide de la caméra CCD TK512, ont montré des
structures inhabituelles et changeantes à l’intérieur de la coma. En effet, des jets radiaux de
poussière sont apparus dès le mois d’octobre 1996. Je compris alors qu’il fallait continuer les
observations pour suivre l’évolution de cette comète, encore éloignée de son périhélie, donc
prometteuse !
Grâce à des observations régulières, dont les images étaient systématiquement traitées
pour mieux faire ressortir les structures noyées dans la coma interne, j’ai pu découvrir, très tôt,
le 30 janvier 1997, l’apparition des enveloppes concentriques de poussière (cf. Figure 88), qui
ont permis de déterminer la période de rotation du noyau (IAUC No. 6560). Ces enveloppes
sont désormais bien connues de tous, car elles étaient facilement observables dans une paire de
jumelles quelques mois plus tard.
Pour profiter d’un meilleur seeing au moment du périhélie, une mission d’observations a
également été menée sur le télescope de 60cm de St-Véran (05) situé à 2960m d’altitude.
L’ensemble de ces observations et des résultats obtenus a fait l’objet d’un article publié
dans la revue Earth, Moon and Planets, inclus dans ce chapitre.
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Figure 88 : Image de la découverte des enveloppes concentriques de la coma interne de Hale-Bopp, le
30/01/1997, au T80 OHP. En (a), somme de 7 poses de 10 secondes en V. En (b), même image après traitement
par un gradient rotationnel (dR=0, dθ=10°).
7.2. Comètes et haute-resolution angulaire
Après Halley et Hyakutake, Hale-Bopp est l'une des premières grandes comètes
observées à l’aide de techniques modernes post-photographiques. Il est donc peu surprenant
que l’alliance des CCD et du traitement numérique ait offert une très bonne résolution à la fois
temporelle et spatiale (1000km/” au moment du périhélie) avec des télescopes de grande focale.
La haute résolution spatiale permet de mieux discriminer le signal provenant du noyau
de celui provenant de la coma et donc de mieux caractériser la rotation du noyau109,110 (période,
précession…).
Des courbes de lumière du noyau de la comète 19P/1904 Y2 (Borrelly) obtenue avec le
télescope spatial Hubble (HST) ont même permis de mesurer sa taille et sa forme111. Bien que
HST n’ait pu observer Hale-Bopp au moment du périhélie (élongation trop faible), Sekanina a
pu déterminer la taille du noyau112 et même détecter un noyau satellite113 !
Il est difficile de prévoir les performances d’un grand interféromètre imageur, comme
OVLA, sur une comète. En effet celles-ci dépendent du champ de l’instrument et des
techniques utilisées pour la mise en phase sur de tels objets, souvent faibles, étendus et peu
contrastés.
En théorie, avec un interféromètre composé d’une trentaine de télescope répartis sur une
base de 100m, il serait possible d’obtenir l’image complète d’un noyau cométaire de 30 km de
diamètre situé à plus de 5 U.A de la Terre, avec une résolution spatiale de 3 km. La
cartographie directe du noyau semble donc possible avant même que toutes les zones actives ne
se réveillent (la sublimation de l’eau commence généralement à r=4 U.A.).
Enfin, la haute résolution angulaire couplée à la spectroscopie pourrait fournir le taux de
production en poussière et en gaz de chaque zone active du noyau. De même, la polarimétrie,
déjà exploitée sur les étoiles avec GI2T114, permettrait de caractériser les grains de poussière115

















8.1. Le contrôleur de télescope
L’objectif de mon travail de thèse était double. La première partie de mon étude
consistait en la réalisation d’un entraînement permettant l’automatisation des télescopes de
l’OHP et de la société VALMECA, mon partenaire industriel (bourse BDI).
J’ai alors commencé par faire l’inventaire des solutions techniques existantes pour
contrôler automatiquement l’entraînement et le pointage d’un télescope. J’ai, en outre, proposé
une méthode générale pour calculer les vitesses des moteurs quelle que soit la monture du
télescope, et quel que soit le mouvement désiré (pointage, guidage, suivi sidéral ou cométaire,
compensation de la réfraction…). Cette synthèse de calcul m’a permis de réaliser un système
électronique universel, le « contrôleur de télescope », capable d’automatiser tous les types de
télescopes, même le télescope OVLA à monture sphérique. J’espère que l’industrialisation de
ce système sera possible.
Cet inventaire m’a également conduit vers des solutions originales assurant le codage
précis et absolu des télescopes, comme les gyromètres à fibres optiques ou les senseurs
stellaires. J’aimerai pouvoir poursuivre ce travail en réalisant un senseur stellaire économique
pour le télescope OVLA ou pour d’autres télescopes automatiques terrestres.
8.2. Le télescope prototype OVLA
La deuxième partie de mon travail a concerné la fabrication du télescope prototype
OVLA de 1.5m de diamètre, et plus particulièrement la conception, la réalisation et la
validation du système de contrôle de la monture sphérique et des 29 actuateurs du miroir
primaire actif.
Cette réalisation a occupé la majeure partie de mon temps. J’ai effectué ce travail au sein
d’une petite, mais dynamique, équipe incluant Antoine Labeyrie (initiateur du projet), Luc
Arnold (optique active, modélisation de miroirs minces…), Julien Dejonghe (mécanique et
opto-mécanique), David Vernet (polissage des optiques) et Claude Cazalé (mécanique). Il est
regrettable que ce projet n’ait pas plus de moyens financiers et surtout personnels. Cependant,
ce travail fut certainement très formateur car, il nous a sans cesse fallu faire preuve d’une
grande autonomie, d’une grande polyvalence et d’une grande patience pour surmonter les
difficultés techniques. Malgré l’aide précieuse des services techniques de l’OHP, je ne compte
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plus mes heures passées au fer à souder, à l’oscilloscope et au tournevis pour réaliser et mettre
au point les nombreuses cartes électroniques, le câblage, les coffrets électroniques, ni les heures
passées au clavier pour développer et déboguer les programmes de contrôle… Je n’ai pas
compté, non plus, le temps passé aux tâches annexes, à la manutention du télescope, à la
construction de la station de pilotage du télescope (abri de jardin !)…
Les résultats de guidage et de pointage de la monture sphérique du télescope prototype
OVLA sont satisfaisants, et ont permis de mettre en évidence des défauts de la boule et des
galets actuellement utilisés. En effet, la sphère actuelle, en epoxy, est trop molle (oscillations de
la boule en cas de rafales de vent…) et présente des zones de fragilité le long de son équateur.
Les galets actuels, quant à eux, génèrent des erreurs alternatives de suivi et même des sauts
répétés (dérapage de deux tonnelets voisins). Le financement d’une sphère en aluminium
entraînée par de nouveaux galets parfaits a été demandé.
La réalisation du système de contrôle du barillet actif fût un très bel exemple
d’électronique distribuée (microcontrôleurs reliés par un bus I2C) et donne entière satisfaction.
Cependant, les essais sur le ciel du miroir actif n’ont pu être approfondis à cause d’une
défaillance des capteurs de force choisis initialement (fluage, sous-dimensionnement…).
Actuellement, nous les remplaçons par des capteurs plus précis et surtout plus robustes
(capteurs en « S ») qui ont, en outre, permis de simplifier la mécanique des actuateurs. De
nouveaux essais sur le ciel sont prévus à partir de l’été 2000.
Le travail effectué sur le miroir actif est également très riche en retombées
technologiques. D’une part, les techniques que nous avons développées pour ce miroir actif
semblent applicables aux projets de télescopes extrêmement grands, en proposant des miroirs
mosaïques pesant moins de 100 Kg/m2. D’autre part, les problèmes thermiques rencontrés,
nous ont conduit à imaginer un système de chauffage à la fois original, économique et
performant, démontrant que le verre ordinaire reste parfaitement utilisable en optique
astronomique. Nous avons même proposé une optique active thermique pour corriger les
déformations de basses fréquences spatiales et temporelles d’un miroir mince en verre
ordinaire.
Enfin, les techniques choisies pour la monture et l’optique ont permis de réaliser, avec
peu de moyens, le télescope terrestre de 1,5 m le plus léger au monde !
8.3. Vers les grands interféromètres…
Je voudrais également poursuivre mon travail sur les problèmes liés aux grands
interféromètres. Pour un interféromètre OVLA comportant plusieurs dizaines de télescopes, j’ai
proposé une architecture électronique et informatique pour laquelle chaque télescope
s’apparente à un robot autonome. Le fonctionnement de l’interféromètre est géré par une
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application type « client-serveur » et est partitionné en plusieurs tâches effectuées par de petits
calculateurs entièrement dévolus à une fonctions particulière et travaillant en réseaux.
Je me suis également beaucoup intéressé à la technique de la pupille densifiée, inventée
par Antoine Labeyrie. Cette technique, très prometteuse, permet en théorie l’obtention directe
d’images brillantes au foyer d’un interféromètre ayant une pupille d’entrée uniformément
diluée (hypertélescope). J’ai démontré qu’il était possible d’appliquer cette nouvelle technique
à l’interféromètre OVLA en hiérarchisant sa géométrie, et ce, sans avoir à modifier l’optique ou
la mécanique des télescopes. De plus la mobilité des télescopes permet d’adapter la forme de la
pupille à l’objet observé. Les seuls éléments nouveaux sont les recombineurs intermédiaires qui
restent à définir. Ceux-ci seront, toutefois, très similaires à la station focale mobile, prévue pour
la version initiale d’OVLA.
Il existe ainsi deux solutions pour réaliser un hypertélescope au sol :
− un ensemble composé de miroirs fixes uniformément répartis au fond d’une
cuvette naturelle et d’une recombineur focal suspendue à un ballon (projet
CARLINA),
− un interféromètre OVLA hiérarchisé à télescopes mobiles.
Les résultats de la R&D des prochaines années permettront certainement de choisir l’un
des deux concepts. En effet, pour CARLINA, la difficulté réside en la stabilisation du ballon,
tandis que pour l’interféromètre OVLA hiérarchisé, la difficulté se situe au niveau des pattes
assurant la mobilité de chaque télescope.
Enfin, pour des bases supérieures à 4 ou 5 km, seuls des interféromètres ou des
hypertélescopes spatiaux composés de free-flyers semblent envisageables. Je termine donc ma
course vers les instruments de plus en plus grands, en étudiant la stabilisation d’un
hypertélescope spatial par voiles solaires. L’objectif de cette étude préliminaire était avant tout
de démontrer qu’il était possible de contrôler précisément le positionnement et l’attitude d’un
satellite, quel qu’il soit, à l’aide de voiles solaires. J’espère pouvoir compléter ce travail par une
analyse plus détaillée et plus quantitative, incluant tous les sous-ensembles (matériaux utilisés,
métrologie, refroidissement passif, consommation énergétique, etc.), surtout que le soutient
récent de TPF par la NASA, devrait offrir la possibilité de lancer, en collaboration avec les







A.1. Le moteur à courant continu (CC)
Comme son nom l’indique, ce moteur est alimenté à l’aide d’un courant continu.
L’électronique de commande est a priori très simple puisque la vitesse est proportionnelle à la
tension d’alimentation. Cependant cette vitesse dépend aussi beaucoup de la charge. Il n’est
donc pas possible d’entraîner un télescope avec un moteur CC sans asservir précisément la
vitesse avec une génératrice tachymétrique ou un codeur. Ce moteur, qui paraissait le plus
simple, nécessite donc un système de contrôle complexe et coûteux pour entraîner de manière
correcte une monture de télescope. De plus la présence de balais limite la durée de vie des
moteurs.
A.2. Le moteur synchrone
Le moteur synchrone est constitué d’un rotor à aimant permanent (ou un électroaimant
pour les fortes puissances) qui tourne en synchronisme avec le champ tournant généré par les
bobines du stator. Celles-ci  peuvent être directement connectées au secteur sans aucune
électronique intermédiaire. La vitesse du moteur est liée à la fréquence de leur alimentation
(50 Hz). Elle est donc constante et unique (3000, 1500, 1000 ou 750 tr/min. selon le nombre de
pôles). La précision de la vitesse est liée à celle de la fréquence d’alimentation (mieux que 1%
pour le secteur E.D.F.) Ce moteur constitue donc une solution très simple et économique pour
motoriser un télescope équatorial dont la rapport de réduction mécanique est choisi de manière
à obtenir la vitesse sidérale à partir du 50 Hz. Il est possible de faire varier la vitesse de rotation
à partir d’un variateur électronique délivrant une tension sinusoïdale de fréquence variable et
indépendante de celle du secteur. Mais un variateur de fréquence capable d’entraîner tous les
types de montures avec une grande dynamique et une bonne précision sera en général très
coûteux et assez lourd d’emploi.
A.3. Le moteur couple
Le moteur couple est un moteur d’asservissement étudié pour maintenir un couple
important à vitesse nulle. Il se présente généralement sous forme de galette et se monte
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directement sur la vis sans fin de l’entraînement. Le montage direct permet d’éliminer le
réducteur et les jeux mécaniques. Cependant ses moteurs sont très coûteux, souvent lourds et
encombrants, et dissipent beaucoup de chaleur (plus de 100W). Toutefois on trouve ce type de
moteurs sur les télescopes faisant du suivi de satellites artificiels ou pour les télescopes à
pointage ultra-rapide (90°/s).
A.4. Le moteur pas-à-pas
A.4.1. Principe
Le moteur pas-à-pas est un moteur synchrone à deux phases utilisant un champ
magnétique tournant pour actionner le rotor qui est un aimant permanent. Le champ tournant
est produit par deux bobines disposées à 90° (cf. Figure 89).
Si les bobines sont alimentées en tout-ou-rien avec une tension alternativement positive,
nulle et négative (moteur bipolaire), on peut obtenir un mouvement discontinu par pas de 90°.
On peut construire un moteur avec un rotor ayant plus d'une paire de pôles, et un stator ayant
plus de deux axes magnétiques (sans changer le nombre de phases). On obtient alors des pas
plus petits. Avec 3 paires de pôles on obtient 12 pas par tour. De même avec 12 paires de pôles
on obtiendrait 48 pas par tour.
Il existe des circuits intégrés dédiés au pilotage des moteurs pas-à-pas. Ces circuits
génèrent directement la séquence de courants alimentant les phases, à partir d’un train
d’impulsions et d’un signal sens. Le moteur avancera alors d’un pas par impulsion reçue.
Figure 89 : Principe du moteur pas-à-pas : le rotor est un aimant permanent qui suit un champ magnétique
tournant cré par des bobines fixes. En (a), moteur bipolaire à 4 pas par tour. En (b), moteur unipolaire avec ses
transistors de commande. En (c) moteur à 12 pas par tour (rotor à 3 aimants permanents).
A.4.2. Le mode « pas entier 2 bobinages »
Le paragraphe précédent décrivait le fonctionnement d’un moteur pas-à-pas en mode
pas entier normal. Il est également possible de commander le moteur en « pas entier 2
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bobinages ». Dans ce cas, deux bobinages consécutifs sont alimentés simultanément. Le
courant consommé est donc double et le couple disponible est multiplié par 2 .
A.4.3. Le mode demi-pas
Dans ce cas, le moteur est commandé alternativement en :
− pas entier normal
− pas entier 2 bobinages
Le nombre de points d’arrêt du moteur est alors multiplié par deux. Le couple et le
courant fluctuent sans cesse d’un demi-pas au suivant. Cette fluctuation peut engendrer
d’importantes résonances mécaniques.
A.4.4. Le mode micro-pas
Dans ce mode, le moteur pas-à-pas est commandé comme un moteur synchrone. Les
tensions d’alimentation de deux phases successives sont deux sinusoïdes en escalier déphasées
de 90°. Ce mode de commande n’est permis qu’avec des électroniques haut de gamme très
coûteuses.
A.4.5. Performances et conclusions
Le moteur pas-à-pas est actuellement le moteur le plus utilisé pour les entraînements de
télescopes car il permet un contrôle précis de la position et de la vitesse sans aucune boucle
d’asservissement. Le contrôle en est donc simple et économique.
Le fonctionnement discontinu de ces moteurs n’est pas gênant si le mouvement
engendré par un pas reste inférieur à la résolution du télescope. Pour cela on ajoute un
réducteur entre le moteur et la vis sans fin (ce qui augmente en plus le couple disponible). Pour
un télescope limité par la turbulence atmosphérique, on choisira un pas de 0.5” maximum, soit
une fréquence de commande de 30Hz ou plus. Bien sûr, on choisira un pas plus fin pour un
télescope à optique adaptative.
Cependant, ces moteurs n’ont pas un couple constant selon la vitesse de fonctionnement
(cf. Figure 90). D’une part, on voit que la vitesse maximale est de 2000 pas/s, soit 0.25°/s
maximum pour le pointage (dans le cas où 30 pas/s correspondent à la vitesse sidérale), ce qui
est insuffisant pour un télescope automatique. D’autre part, à certaines vitesses, des résonances
mécaniques apparaissent et font chuter le couple disponible.
Enfin, il faut savoir que le mode micro-pas n’a aucun effet sur la vitesse maximale du
moteur par rapport au mode pas entier. Ce mode est exclusivement utilisé pour réduire
l’amplitude angulaire du pas et les vibrations. En pratique, ce mode de commande ne permet
pas de supprimer complètement les résonances mécaniques du dispositif sur une grande
dynamique de vitesse. Le remède pour minimiser les résonances d’un moteur pas-à-pas est la
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diminution du courant de crête ou, l’insertion d’un accouplement élastique entre le réducteur et
la vis sans fin de l’entraînement, et de silentblocs entre le moteur et le bâtit de la monture.
Ces moteurs conviennent donc mieux pour les télescopes tournant à vitesse constante
(télescopes équatoriaux non automatiques). En revanche, ils ne conviennent pas pour les autres
montures et les télescopes à pointage automatique pour lesquels une grande dynamique de
vitesse est nécessaire. Enfin, les moteurs pas-à-pas sont à proscrire pour les télescopes
interférométriques où aucune source de vibrations n’est tolérable.
Figure 90 : Couple d'un moteur pas-à-pas en fonction de la vitesse de rotation. Les pertes locales de couple sont
dues à des résonances mécaniques.
Figure 91 : Couple d’un moteur brushless en fonction de sa vitesse de rotation..
183
183
A.5. Moteurs à courant continu sans balais, ou moteurs
« brushless »
A.5.1. Principe
Un moteur brushless est constitué par l’association d’un moteur synchrone à aimants
tournants et d’un système électronique qui, à partir d’une tension continue fixe, délivre aux
bobines du stator des courants déphasés à fréquence variable. Comme pour les moteurs pas-à-
pas, la vitesse de rotation est rigoureusement proportionnelle à la fréquence des courants
circulant dans le stator. De plus, l’amplitude et la phase de ces courants sont asservis suivant la
position angulaire instantanée du rotor, de manière à assurer un couple synchrone maximal
indépendamment de la vitesse de rotation (cf. Figure 91).
Un moteur à 3 phases (cf. Figure 92) réalise le meilleur compromis entre la régularité du
couple, la complexité et le prix de l’électronique de commande. Un moteur brushless triphasé
comporte trois bobines fixes disposées à 120° les unes des autres et un aimant permanent
mobile sur un axe. Les phases sont montées en étoile. Quand on fait circuler un courant
alternativement dans les deux configurations suivantes :
− depuis deux phases vers la troisième phase,
− depuis une phase vers une autre phase (la troisième n’étant pas alimentée),
le rotor tend à faire un tour complet en 12 configurations (seules les 3 premières ont été
représentées sur la Figure 92).
Pour rendre le mouvement du rotor continu, les bobines sont commandées par un
capteur lié au stator (sondes à effet Hall ou codeur incrémental). Ce capteur détecte à tout
instant la position du rotor et assure la synchronisation de la commande des trois phases.
Figure 92 : Rotation d’un moteur brushless.
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A.5.2. Performances et conclusions
Les caractéristiques de ces moteurs sont particulièrement intéressantes :
− couple constant quelque soit la vitesse
− faible inertie du rotor (aimant permanent)
− absence de balais, donc pas d’entretien
− contrôle précis de la vitesse (même à basse vitesse)
− vitesse maximale supérieure à celle des pas-à-pas
− très grande dynamique de vitesse
− absence de résonances mécaniques
Ce type de moteur semble donc répondre aux exigences des télescopes automatiques. De
plus, on les trouve de plus en plus fréquemment sur le marché à des prix très attractifs. En effet,
leur prix est désormais comparables à celui des moteurs pas-à-pas équipés d’une électronique
assurant le mode micro-pas.
Enfin, avec l’arrivée sur le marché de variateurs permettant de commander des moteurs
brushless à partir d’une fréquence et d’un signal de sens (stepper-like), il devient facile
d’implémenter ce type de moteurs sur des télescopes existants afin d’automatiser leur pointage.
Même avec ces variateurs, le mouvement du moteur brushless reste doux et continu car les





B.1. Aucun capteur : comptage des pas-moteurs
On a vu dans les paragraphes consacrés aux moteurs pas-à-pas, que ceux-ci avançaient
d’un pas angulaire constant à chaque fois qu’une impulsion leur était envoyée. En comptant le
nombre d’impulsions envoyées vers le moteur, il est donc possible de connaître la position
instantanée du télescope. Cette solution est très économique car elle n’utilise aucun capteur.
Cependant, il faut savoir que cette méthode ne prend en compte ni les éventuelles pertes de pas,
ni les frictions, ni les jeux mécaniques et les flexions du système d’entraînement de la monture.
Cette solution est souvent utilisée pour le pointage automatique des petits télescopes
transportables d’amateurs (Meade LX200…) pour lesquels une précision de plus de 5’ est
suffisante.
Cette solution est également applicable au servo-moteur brushless en comptant les
impulsions issues du codeur interne. Dans ce cas, la précision est bien meilleure car, grâce à la
boucle d’asservissement, il n’y a pas de risque de perte de pas.
B.2. Codeurs optiques
Un codeur optique est un système rotatif délivrant des impulsions électriques, lorsqu’il
est mis en rotation. Le nombre d’impulsions par tour détermine la résolution angulaire du
codeur optique. Un bon codeur délivre 65536 impulsions par tour, soit une résolution d’environ
20”. Il est possible d’insérer un étage de démultiplication mécanique pour obtenir une
résolution encore meilleure.
Les codeurs dits incrémentaux génèrent deux séquences d’impulsions en quadrature de
phase afin de connaître le sens de rotation. Un repère externe est donc nécessaire pour
initialiser les coordonnées du télescope. Pour cela, on peut utiliser une étoile sur le ciel, ou
installer un détecteur de proximité sur chaque axe de la monture.
Il existe aussi des codeurs absolus, beaucoup plus chers que les précédents. Cependant
ils donnent directement la position angulaire absolue du télescope à l’aide d’un codage binaire.
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B.3. Inclinomètre 2 axes
Un inclinomètre est un double capteur d’instrumentation asservi en boucle fermée
pouvant effectuer des mesures angulaires suivant deux axes orthogonaux. Il délivre deux
signaux analogiques proportionnels au sinus des l’inclinaisons X et Y suivant deux directions
perpendiculaires (cf. Figure 93).
Figure 93 : La direction U0 de l’axe optique du télescope peut être déterminée à partir des angles X et Y fournis
par un inclinomètre double-axe.
Les composantes du vecteur unitaire axe-optique 0U
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Z étant la distance zénithale, telle que :
( ) 2/122 tantan1cos −++= YXZ (85)
Les éléments sensibles à l’inclinaison sont généralement des galvanomètres lestés
associés à des détecteurs optiques de position.
Il existe des inclinomètres sensibles sur ±180° et ayant une résolution de 10” au zénith.
Il existe des inclinomètres plus précis mais ceux-ci ont généralement une étendue de mesure
plus réduite (±30° par exemple).
Ces capteurs ont l’avantage d’être absolus et d’être utilisables sur un système dont les
axes mécaniques sont inaccessibles ou même inexistants (monture boule). De plus,
l’inclinomètre peut être monté au plus près du miroir primaire afin de s’affranchir des erreurs
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de pointage dues aux flexions du tube et de la monture. Ce point est particulièrement
intéressant pour les télescopes de très grande taille actuellement en projet116.
En revanche, de lourds calculs trigonométriques sont nécessaires pour convertir sans
ambiguïté les angles issus de l’inclinomètre en coordonnées équatoriales. Ces capteurs
présentent également un autre inconvénient : leur sensibilité suivant un axe chute rapidement
en cas de fortes inclinaisons transverses. La résolution devra donc être choisie en fonction de
l’étendue de mesure utile sur chaque axe et du type de monture. En pratique ces capteurs ne
sont utilisables que si la distance zénithale est inférieure à 60°.
Il faut savoir également qu’un inclinomètre ne fournit que deux angles, le troisième
degrés de liberté (la rotation autour du zénith) n’ayant aucun effet. Ces capteurs sont donc
inutilisables sur un télescope alt-az où la rotation azimuthale n’engendre aucune variation
d’inclinaison.
Malgré ces quelques inconvénients, un inclinomètre 2 axes est utilisé pour le pointage
du télescope-boule OVLA où aucun axe privilégié n’existe. Ses conditions d’utilisation et les
calculs d’angles seront détaillés plus loin.
B.4. Pendule stabilisé
Un pendule stabilisé est un système à deux étages combinant les avantages de
l’inclinomètre et des codeurs optiques. De plus, il peut être optimisé pour une monture alt-alt
ou équatoriale, et reste utilisable loin du zénith. Il s’agit d’un inclinomètre porté par une table à
deux axes motorisés et codés. Les moteurs de la table sont commandés de façon à maintenir
l’inclinomètre à la verticale. De plus les axes de la table restent parallèles aux axes de la
monture quelque soit la position du télescope. Ainsi les angles fournis par les codeurs du
pendule sont directement ceux de la monture. La position angulaire du télescope est alors la
somme de la mesure des codeurs d’axe et d’un éventuel résidu provenant de l’inclinomètre. Ce
dernier travaille toujours au voisinage de 0°, sa zone de meilleure sensibilité. Il est donc
possible d’utiliser des inclinomètres électrolytiques ayant une étendue de mesure réduite à
quelques degrés mais avec une excellente résolution et répétabilité (0.2”).
La Figure 94 montre un pendule alt-alt utilisable pour coder un télescope alt-alt. Un tel
pendule reste utilisable pour une monture équatoriale mais on retrouve alors les problèmes
d’ambiguïtés et de sensibilité mentionnés plus haut. Il est également possible d’utiliser un
pendule équatorial117. Ce pendule fournit alors directement l’angle horaire et la déclinaison
d’un télescope équatorial.




Figure 94 : Pendule stabilisé monté sur une table alt-alt. Les angles d’inclinaison sont fournis par deux codeurs
optiques (d’après R. Kibrick).
B.5. Gyromètres à fibre optique
Il s’agit d’un interféromètre circulaire utilisant une bobine de fibre optique (cf. Figure
95). Selon l’effet Sagnac118, un déphasage ∆Φ apparaît lorsque l’ensemble est animé d’un








avec ω la fréquence de la source lumineuse et A
&
 le vecteur normal à l’aire enfermée par
le chemin optique de l’interferomètre. Le déphasage est donc proportionnel à la vitesse de
rotation du système. La sensibilité sera d’autant meilleure que le rayon et la longueur de la
boucle seront grands. Si l’espace est réduit, il est plus intéressant de multiplier le nombre de
boucles.









avec D et L le diamètre et la longueur totale de la bobine de fibre, et Ω// la composante
de la rotation parallèle à l’axe de la bobine.
Le photo-détecteur mesure alors une intensité lumineuse I telle que:
( )∆Φ+⋅= cos11II (88)
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1 km 10 cm 1550 nm 133°/s 0.15°/s
Sensibilité
moyenne
200 m 3 cm 850 nm 1220°/s 1.4°/s
Tableau 19 : Caractéristiques standards d’un gyromètre à fibres optiques (d’après H. Lefèvre, Photonetics s.a.).
On peut donc déterminer sans ambiguïté la vitesse angulaire sur une étendue de ±Ωπ
rad.s-1 autour de 0. On définit généralement Ωµ la vitesse angulaire engendrant un déphasage
d’un microradian, qui correspond en pratique au bruit de mesure (bruit de photon, biais, dérives
accumulées, perturbations externes…).
Le Tableau 19 présente les performances typiques de gyromètres à fibre actuellement
disponibles sur le marché.
Il est possible d’améliorer considérablement les performances des gyromètres à fibre en
employant :
− des fibres optiques mono-mode pour assurer une réciprocité parfaite entre les deux
bras de l’interféromètre (réjection du mode commun et des perturbations
externes),
− de l’optique intégrée (jonctions Y, coupleurs…),
− une source à large bande pour supprimer les interférences parasites,
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− une modulation de la phase pour augmenter le facteur d’échelle à vitesse quasi-
nulle,
− un asservissement de la modulation120…
Avec de telles techniques on obtient des gyromètres extrêmement performants
(précision de 0.01°/h) qui sont utilisés dans les centrales inertielles et pour la navigation.
Les performances atteintes par ces gyromètres, autorisent désormais leur utilisation sur
les télescopes121. En effet, trois gyromètres disposés de manière adéquate permettent de
connaître l’attitude du télescope et, de contrôler le pointage et même le guidage122. Comme les
inclinomètres, les gyromètres peuvent s’adapter à n’importe quelle mécanique et être placés au
plus près de l’optique.
Le gyromètre a un autre avantage très intéressant pour les télescopes. Jusqu’à
maintenant, en astronomie, il était utilisé en codeur incrémental. En fait, il me semble qu’il
existe une méthode d’utilisation très simple qui rend le gyromètre absolu. En effet, un arrêt de
l’entraînement du télescope de quelques minutes en début d’observations permet de mesurer le
vecteur rotation de la Terre, donc de déterminer la direction de l’axe des pôles par rapport à la
position courante du télescope. Les compas gyroscopiques indiquant la direction du Nord
géographique avec une précision de 0,1°, fonctionnent suivant le même principe123. Si
nécessaire, une initialisation plus précise peut être ensuite réalisée sur une étoile.
L’usage d’un gyromètre à fibre me paraît être une solution particulièrement intéressante
et élégante pour la monture boule OVLA qui ne possède pas d’axes et offre un grand volume
disponible (sphère de 2.8m de diamètre). En effet en plaçant trois gyromètres dont les bobines
de fibre optique occupent tout l’intérieur de la boule (cf. Figure 96), on obtient une précision
théorique de 0.1”/s par tour de fibre ! Il faut toutefois vérifier qu’un gyromètre de ce diamètre
ne devienne pas trop sensible aux perturbations externes (inhomogénéités de la température,














Figure 96 : L’orientation d’un télescope à monture sphérique peut être connue à l’aide de trois gyromètres à fibre
optique disposés orthogonalement entre eux. Ici les gyromètres 1, 2 et 3 donnent les composantes de la rotation








Les oiseaux migrateurs (ainsi que certains êtres humains navigateurs !) s’orientent à
l’aide des constellations. Il existe un système de pointage très évolué, basé sur le même
principe, et initialement dédié au pointage des satellites, le senseur stellaire ou star
tracker124,125. Il s’agit d’un système capable de reconnaître des champs d’étoiles et d’en déduire
directement l’attitude absolue du satellite de manière complètement autonome et sans aucune
information concernant la position initiale. Un senseur stellaire permet de pointer avec une
précision de l’ordre de 1” et même de guider à 10 Hz.
La reconnaissance des champs stellaires est effectuée à l’aide d’algorithmes variés
pouvant utiliser des réseaux neuronaux126 ou en formant des triangles avec les étoiles127,128, etc.
Un senseur stellaire est composé d’une caméra CCD grand champ (typiquement 10°),
reliée à un processeur embarqué comparant l’image à un catalogue d’étoiles de références
(mv≤6) chargé en ROM. L’ensemble complet peut tenir dans un volume de 10 cm3 et
consommer moins de 7 W.
Ces systèmes conçus pour le spatial sont très onéreux (de 10k€ à 2M€). Or il n’existe
pas sur le marché de version terrestre129. Pourtant avec la puissance des PC actuels, il serait
possible de réaliser, avec des composants courants, un senseur stellaire très économique et
aussi performant pour les télescopes terrestres.
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Figure 97 : Architecture proposée pour un « chercheur intelligent » économique pouvant assurer le pointage (à
gauche) et le guidage (à droite) d’un télescope au sol., le guidage peut s’effectuer à une cadence de quelques
Hertz, avec une précision de 1” en calculant le centroïde de plusieurs étoiles du champ.
L’architecture que je propose utilise une caméra vidéo de télésurveillance, une carte de
digitalisation vidéo et un PC (cf. Figure 97). La reconnaissance de champ peut s’effectuer à
l’aide de l’un des algorithmes cités plus haut en consultant un catalogue d’étoiles brillantes
(Yale, BSC…) chargé sur le disque dur.
Il s’agirait d’un « chercheur intelligent » pouvant être monté en parallèle sur tout type
de télescope (si possible au plus de l’optique) et assurant à lui seul le pointage et le guidage. Un
tel système pourrait également servir pour la caractérisation complète d’une monture de
télescope (offsets, hystérésis, facteur d’échelle, erreur périodique, erreurs d’alignement, non-
perpendicularité des axes, erreur de collimation, flexions du tube et de la monture…) déjà
équipé d’un système de codage.
Un « chercheur intelligent » serait une solution de codage idéale pour les montures ne




Le contrôleur de télescope
C.1. Les circuits FPGA
C.1.1. Circuit Temps Sidéral
Ce circuit FPGA, situé sur la carte « entraînement », est simplement une horloge
sidérale qui délivre au microcontrôleur une impulsion soit à chaque seconde sidérale, soit à
chaque dixième ou centième de seconde sidérale, selon le mode de configuration choisi. La
fréquence sidérale est obtenue par la division 24 bits de la fréquence d’un quartz de 16 MHz.
La précision relative de cette horloge est de l’ordre de 10-7.
Par contre, ce circuit ne calcule pas le temps sidéral local (TSL), une initialisation du
TSL par le PC ou les roues codeuses est nécessaire à chaque mise sous tension.
Chaque impulsion envoyée génère une interruption qui effectue la mise à jour du TSL,
de l’angle horaire et des vitesse moteurs.
C.1.2. Circuit diviseur de fréquence
Ce circuit FPGA, également situé sur la carte « entraînement », assure la gestion de
deux moteurs. La vitesse de rotation d’un moteur pas-à-pas est proportionnelle à la fréquence
du signal périodique reçu. Donc si l'on veut générer différentes vitesses de rappels sur les deux
axes du télescope, le circuit doit pouvoir contrôler et modifier la fréquence de deux voies.
Ces signaux sont obtenus en divisant la fréquence d’un quartz de 16 MHz par un
diviseur programmable. Chaque rappel correspond à un rapport de division. Les différents
rapports de division sont codés sur 32 bits, et sont envoyés sur l’entrée du circuit par le
microcontrôleur en quatre fois via un port de 8 bits (P4). La ligne Chip Select (CS) doit être
active lors de l’envoi d’un nouveau rapport de division.
Le premier octet envoyé est un octet de contrôle qui spécifie l’adresse du moteur
concerné, l’arrêt ou la mise en marche et le sens de rotation. Les trois octets suivants
contiennent le rapport de division (22 bits). Deux bits sont réservés pour spécifier une division
supplémentaire par 10 ou par 100, ce qui permet d’étendre considérablement la dynamique de
vitesse. En effet, avec un quartz de 16 Mhz, le diviseur peut générer, avec une très bonne
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résolution, des fréquences allant de 0.038 Hz à 16 MHz. Pour générer des fréquences
inférieures à 0.038 Hz, le microcontrôleur arrête périodiquement le moteur.
Le circuit ne recharge le rapport de division présent à son entrée, qu’à chaque
impulsion-moteur (sauf pour les fréquences inférieures à 3.8 Hz). Cette synchronisation assure
une variation douce et continue de la vitesse afin d’entraîner des montures non-équatoriales.
Cependant, il n’y a pas de synchronisation rigoureuse entre un axe et l’autre. Cela serait
possible à condition d’ajouter une ligne de contrôle supplémentaire sur les circuits FPGA
« diviseur de fréquence ». Cette amélioration se justifie uniquement pour les applications les
plus exigeantes (suivi de satellites, pointage à 1 sec. d’arc près, etc.), mais nous semble inutile
dans la plupart des cas, puisque le pointage s’effectue en boucle fermée avec les codeurs, et
puisque le microcontrôleur envoie les vitesses aux différents moteurs de manière quasi-
simultanée après avoir entièrement achevé les calculs de tous les axes. En effet, la totalité des
calculs trigonométriques demande 0.25 s, tandis que l’envoi des 3 octets-vitesse vers le circuit
« diviseur de fréquence » ne nécessite que de 30 µs seulement par axe.
Enfin, si des moteurs supplémentaires s’avèrent nécessaires, il est possible d’ajouter des
circuits « diviseur de fréquence » en parallèle sur le port P4.
C.1.3. Circuit rappels
Ce circuit FPGA, situé lui aussi sur la carte « entraînement », est connecté au port P4 du
microcontrôleur, aux boutons de la raquette manuelle et éventuellement aux relais du guidage
automatique. Il permet de valider soit l’entrée raquette, soit l’entrée guidage. A chaque
changement d’état de l’entrée validée, le circuit envoie une interruption (IT) au microcontrôleur
afin que celui-ci lise le rappel sur le port P4 et effectue immédiatement (en quelques ms) le
changement de fréquence.
C.1.4. Circuit codeurs
Ce circuit FPGA permet la lecture de quatre codeurs incrémentaux via le port P4. La
lecture est asynchrone, et ne perturbe pas le comptage ou le décomptage des impulsions en
provenance des codeurs. La valeur du comptage est mémorisée dans un registre à 24 bits, et
peut être envoyée à tout moment sur le port P4 en trois octets successifs. Il est également
possible d’ajouter des circuits codeurs sur le port P4 afin de contrôler des axes supplémentaires.
En asbsence de codeurs, le pointage automatique reste possible en injectant les signaux
moteur à l’entrée du circuit codeur. La précision du pointage est alors fortement dégradée car
les erreurs mécaniques ne sont pas prises en compte.
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C.1.5. Circuit roues codeuses
Six roues codeuses, situées sur la face avant du contrôleur de télescope, permettent de
coder un nombre à six chiffres. Sans PC, l’utilisateur peut ainsi modifier manuellement la
valeur de la vitesse sidérale, des rappels, du pointage, du TSL, etc.
Ce paramétrage manuel peut s’avérer très utile en absence de codeurs afin de corriger
les vitesses d’entraînement en fonction de la réfraction atmosphérique, par exemple.
Chaque roue codeuse présente le code BCD 4 bits du chiffre affiché. Pour six roues, cela
représente 24 lignes qu’il faut interfacer avec le microcontrôleur. Un circuit FPGA a donc été
programmé pour multiplexer les 24 lignes en 3 octets successifs. Ces octets sont envoyés au
microcontrôleur sur le même port P4.
C.1.6. Circuit afficheur
Un afficheur optionnel peut être placé sur la face avant du contrôleur de télescope pour
informer l’utilisateur :
− du bon fonctionnement du système,
− de la valeur actuelle de la vitesse du sidéral,
− des demandes de rappels,
− etc.
L’afficheur utilise une association de six afficheurs HP2112, et permet la visualisation
de deux lignes de 24 caractères. Le service électronique de l’OHP a réalisé une carte associant
six afficheurs, que l’on commande en présentant simultanément 2 octets (un octet de
commande et un octet pour le caractère). Cela monopolise deux ports du microcontrôleur, ce
qui semble gênant pour les évolutions futures. C’est pourquoi nous avons pensé utiliser le bus
I2C. Un circuit FPGA a été programmé pour interfacer le bus I2C avec la carte afficheur.
C.1.7. Environnement du télescope
Les ports P5 et P7 (soit 16 lignes) du microcontrôleur restent utilisables pour la gestion
éventuelle d’autres éléments du télescope ou de l’observatoire :
− Chip Select de circuits « diviseur de fréquence » ou « codeurs » supplementaires.





− roue à filtre,
− platine XY de guidage,
− rotation de la coupole,
− ouverture du cimier,
− etc.
C.2. Les programmes d’interruptions (IT)
A la mise sous tension, le programme initialise les vitesses d'entraînement et de rappels
en fonction du télescope utilisé. Le télescope peut être codé par 4 cavaliers, ce qui permet de
piloter 16 télescopes par un même coffret sans modifier le programme.
Ensuite, le programme tourne en boucle d’attente jusqu’à ce qu’une interruption (IT)
arrive (cf. Figure 10). Cinq sources d’interruptions sont acceptés :
− IT Série, qui signale l’arrivée d’un caractère sur le port série, afin d’exécuter les
commandes envoyées par le PC,
− IT Rappels, qui signale l’arrivée d’un ordre de rappels ou de pointage,
− IT TS, qui sert d’horloge sidéral pour le rafraîchissement des vitesses,
− IT Timer, qui assure la lecture périodique des roues codeuses (en mode manuel
seulement), et qui gère également la durée des rappels en guidage automatique.
− IT Timer2, qui génère les rampes d’accélérations du pointage.
C.2.1. IT Série
Les requêtes arrivent sur le port série sous forme de chaînes ASCII. Le caractère
(Ctrl A) marque le début de la chaîne et un (Ctrl D) marque la fin de la chaîne. Par exemple, la
modification de la période du rappel α lent rétrograde à 16000 µs s'écrit :
(CtrlA)ALR 016000(RC)(CtrlD)
C.2.2. IT Rappels
D'après les variations des vitesses d’entraînement calculées pour différentes montures,
une mise à jour des vitesses toutes les 10 s suffit pour assurer un suivi meilleur que la
turbulence (excepté pour un télescope alt-az pointant près du zénith). Le microcontrôleur n’est
donc pas monopolisé par les calculs de vitesses. Par contre, il doit répondre instantanément à
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une demande de rappels. Pour cela, les vitesses des moteurs incluant des rappels sont calculées
à l’avance, puis stockées dans un tableau de valeurs. Ainsi, à chaque demande de rappels, le
microcontrôleur se « contente » de transférer l’une des valeurs du tableau aux moteurs.
Cependant, cette méthode oblige le microcontrôleur à calculer toutes les combinaisons
possibles de rappels (un rappel α et un rappel δ pouvant se faire simultanément). Il y a trois
directions de rappels (α, δ et rotation de champ) et deux vitesses possibles (lent, rapide) ; cela
donne 52 combinaisons différentes.
Les possibilités du microcontrôleur 80C537 nous permettent d’effectuer un calcul de
vitesses à chaque seconde sidérale. L’IT TS démarre le calcul des vitesses des 3 moteurs sans
rappels, et le calcul avec une combinaison de rappels (de numéro i, avec i allant de 0 à 52). Il
faut donc attendre 52 s après la mise sous tension pour que toutes les combinaisons de rappels
soient disponibles. En pratique cet inconvénient n’est pas gênant car les combinaisons de
rappels les plus utilisées sont calculées en priorité.
C.2.3. IT Timer
Le microcontrôleur peut également générer des rappels calibrés en durée (utilisation du
timer). Cette fonction est très utile pour un guidage automatique sans relais. Après analyse de
l’image de la caméra de guidage, le PC envoie directement au microcontrôleur via le port série,
les durées (signées) des corrections à apportées sur les deux axes pour recentrer l’étoile-guide.
C.2.4. IT Timer2
Les fonctions de pointage ont été programmées pour accélérer les moteurs pas-à-pas
selon une rampe jusqu'à la vitesse de pointage. Ces fonctions sont lancées par un programme







Vitesses d’entraînement du télescope OVLA
D.1. Détermination des axes moteurs
Pour déterminer les vitesses des moteurs assurant le suivi sidéral de la monture boule,
nous devons d’abord calculer la matrice des axes principaux :







 les axes autour desquels tourne le télescope si l’on actionne successivement
les trois moteurs.
Enfin, les vitesses des moteurs sont les composantes du vecteur V
&
 déterminé à partir du
vecteur rotation W
&





La Figure 98 présente la géométrie du télescope-boule OVLA. Les galets motorisés M0,
M1 et M2 sont disposés sous la boule à 120° l'un de l'autre. Le moteur M0 est situé au sud de la
boule, alors que M1 et M2 sont respectivement situés au nord-est et au nord-ouest de la boule.
Seul l'axe de plus grande pente de chaque galet est motorisé. L'axe perpendiculaire (les
tonnelets) est libre. Ce dernier axe est mis "naturellement" en rotation sous l'action conjuguée
des deux autres moteurs.
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Figure 98 : Géométrie du télescope-boule OVLA motorisé par trois galets omnidirectionnels disposés à 120°.
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avec R le rayon de la boule.





















































La composante parallèle à iu
&  de la vitesse linéaire du point de la boule en contact avec
le galet Mi est vi telle que :
ii uWv
&& ).( iOM∧= , (93)
avec W
&
 le vecteur rotation du télescope.




).( iOM∧⋅= , (94)
avec N le rapport de réduction, et r le rayon des galets.






































Les valeurs numériques sont, pour la boule OVLA : r = 100 mm, N = 5000 mm,
R = 1400 mm, d’où n = 49497.
Remarquons que la matrice M est constante. En effet, les axes moteurs de la monture
boule sont fixes quelque soit l’orientation du télescope. Cette particularité simplifie le calcul
des vitesses moteurs dans le cas d’un suivi sidéral pur. En effet les vitesses sont constantes
puisque M et W
&




D.2. Calcul du vecteur rotation du télescope
Il nous reste à calculer le mouvement du télescope-boule garantissant à la fois le suivi
sidéral et la stabilité du faisceau coudé afin d’alimenter en permanence le recombineur de
l’interféromètre. Pour cela, deux approches sont possibles.
La première approche, développée par Denis Mourard pour les télescopes de GI2T130,
consiste à écrire les équations vectorielles imposant le suivi sidéral et la stabilité du faisceau
coudé. Nous obtenons ainsi un système de deux équations vectorielles à résoudre.
La seconde approche, plus rapide et surtout plus générale, permet d’utiliser les calculs
déjà effectués pour le télescope alt-alt, en considérant que le télescope-boule doit suivre le
mouvement d’un alt-alt, sans correction de la rotation de champ, dont l’axe primaire A
&
 serait
dirigé vers le recombinateur, c’est-à-dire vers l’Est dans le cas de GI3T.
D.2.1. Approche « classique » (Mourard, 1988) :
Au cours de l'observation, le vecteur unitaire axe optique U
&
 du télescope doit suivre le
mouvement sidéral D
&
. De plus, le faisceau coudé porté par le vecteur unitaire F
&
 doit rester
parfaitement immobile pendant l'observation. Cette stabilité est assurée par une rotation de la
boule autour de son axe optique U
&
, et par une rotation du miroir tertiaire plan situé au centre
de la boule.
Dans un premier temps, nous pouvons donc écrire que la rotation de la boule est
composée d'une rotation autour de D
&
 et d'une rotation autour de l'axe optique U
&




où K est la vitesse angulaire autour de l'axe optique.
D'autre part, il nous faut trouver l'équation vectorielle traduisant la stabilité du faisceau
coudé. Pour cela, considérons le point F de la fente par où sort le faisceau coudé de la boule. Le




) formé par l'axe optique et le
faisceau coudé lui-même (le miroir tertiaire se chargeant de ramener le faisceau à l'horizontale).








Les équations (97) et (98) forment un système de deux équations vectorielles à deux
inconnues K et W
&




















































































avec Ω =15 ”/s, la vitesse angulaire de la rotation diurne, λ la latitude du lieu, H l’angle
horaire, δ
  
la déclinaison, et Φ l’azimut de sortie du faisceau coudé.















où U0, U1, U2 sont les composantes du vecteur axe-optique U
&
.
Pour les 27 télescopes-boules du projet OVLA, la direction Φ du faisceau coudé dépend
de la position du télescope autour de la table de recombinaison. De plus, pour chaque télescope,
Φ peut varier de quelques degrés afin de mieux compenser la différence de marche, ou de
mieux couvrir le plan de Fourier.
Nous supposons pour l’instant que les télescopes OVLA et la table de recombinaison
sont tous contenus dans un même plan horizontal. Cependant, les erreurs résiduelles d’altitude
de chaque télescope seront corrigées en jouant sur l’horizontalité du faisceau coudé.
Les calculs vectoriels effectués ici peuvent facilement intégrer tous ces déplacements
supplémentaires.
Cependant, dans le cas de GI3T, le faisceau coudé est fixe, dirigé à l’Est, donc Φ =90°.








D.2.2. Approche « alt-alt » :
Le vecteur rotation altW
&
 d’un télescope alt-alt de vecteur axe-optique U
&
, suivant la
rotation sidérale de vecteur D
&











 les axes primaire et secondaire de la monture alt-alt « Est-Ouest ». Or, nous
voulons que la boule suive le mouvement d’un alt-alt « Est-Ouest » sans dérotateur de champ.
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L’expression des vitesses ainsi calculées figurent sur le Tableau 20.
D.3. Boule « alt-azimutale »
Arrivés à ce stade de calcul, nous pouvons très facilement calculer les vitesses des
moteurs permettant à la boule de suivre le mouvement d’un télescope alt-azimutal. Ce mode
peut être utile pour des télescopes équipés d’optique active, non dédiés à l’interférométrie. En
effet, ce mode stabilise la direction de l’inclinaison du miroir primaire, ce qui peut simplifier le
design du barillet actif de manière conséquente.
Le calcul du vecteur rotation est similaire au précédant, il s’agit de suivre un télescope




























Le résultat est également présenté dans le Tableau 20.
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D.4. Courbes des vitesses moteurs
Les vitesses V0, V1 et V2 des moteurs M0, M1 et M2 respectivement, exprimées en
seconde d’arc par seconde sidérale, assurant le mode alt-alt (coudé Est-Ouest) et al-az, sont
représentées en fonction de l'angle horaire H pour différentes déclinaisons (cf.Tableau 20).
Remarquons que la fonction V0(H) est paire et que V1(H)=V2(-H). Il peut être important
de tenir compte de ces symétries pour optimiser les calculs effectués par le microcontrôleur.
Enfin, les courbes des vitesses présentées ici sont complètes. Elles sont calculées pour H
allant de –12h à +12h, quelle que soit la déclinaison δ. L’astre correspondant peut donc se
trouver sous l’horizon ! En pratique, seule la zone observable nous intéresse. Pour le télescope
OVLA, la distance zénithale de l'objet visé doit rester inférieure à 50°. Les pics de vitesses
situés à –6h et +6h dans le cas du mode alt-alt ne sont donc pas gênants.
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Mode Vitesses moteurs (”/s.)
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Tableau 20 : Expressions des vitesses des moteurs du télescope-boule OVLA, assurant un suivi sidéral d’un objet de coordonnées équatoriales H et δ, suivant le mode choisi.
Le mode équatorial annule la rotation de champ, le mode alt-azimutal stabilise la direction de l’inclinaison du télescope, tandis que le mode alt-alt stabilise le faisceau
coudé. La latitude du lieu d’observation est notée λ.
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Tableau 21 : Courbes des vitesses moteurs (en ”/s) assurant le suivi sidéral de la monture boule en mode « alt-alt » (stabilisation
du coudé) ou « alt-az » (stabilisation de l’azimut de la ligne de plus grande pente). Les courbes du bas représentent la rotation de
champ observée dans les deux modes d’entraînement.
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D.5. Calcul des rappels
De même que pour un télescope équatorial, il est nécessaire, en cours d'observation, de
corriger la vitesse d’entraînement suivant deux directions perpendiculaires. Cependant, dans le
cas de la boule, il ne suffit pas d'accélérer ou de ralentir un des moteurs pour obtenir un rappel
dans une direction bien déterminée. Chaque rappel est le résultat d'une combinaison des
vitesses des trois moteurs.
Pour la boule, il peut également être intéressant de définir un type de rappels permettant
au guidage automatique de maintenir à la fois l'image de l'étoile au centre de la pupille du
télescope, et le faisceau coudé au centre de l'optique d'entrée de la table de recombinaison.
D.5.1. Rappels équatoriaux :
Les rappels α et δ peuvent faciliter la reconnaissance visuelle d'un champ stellaire
puisqu'ils correspondent aux axes des cartes du ciel.
Il faut également prévoir un rappel en rotation de champ pour corriger la position
azimutale du faisceau coudé sans dépointer le télescope. Pour obtenir une rotation de champ
supplémentaire, il suffit donc d’ajouter un terme ρ à la valeur K précédemment calculée.
Les rappels α correspondent à une accélération ou à une décélération de la rotation
diurne Ω.  A noter que les rappels α ne correspondent pas simplement à une multiplication des
trois vitesses par le même coefficient. En effet, en cas de rappels simultanés (α et δ) ou (α et
ρ), le rappel α ne doit agir qu’autour de l’axe polaire D
&
. Il faut donc multiplier uniquement le
vecteur D
&
 par un scalaire α tel que :
α=1 en absence de rappels α,
α>1 pour un rappel vers l'ouest,
α<1 pour un rappel vers l'est.
La quantité α-1 est la vitesse du rappel exprimée en nombre de fois la vitesse sidérale,
soit 15"/s.
Pour obtenir un rappel δ, il faut ajouter au vecteur rotation W
&
 une composante
perpendiculaire au mouvement sidéral, donc parallèle au vecteur UD
&&
∧ . En incluant les
rappels α et δ, l’expression du vecteur rotation devient :
( ) UKUDdDW &&&&& +∧⋅+= δα cos (110)
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La variable d représente la vitesse du rappel δ en radian par seconde
 
à condition de
normaliser le vecteur UD
&&




A l'aide de l'équation (98), inchangée, on trouve, en incluant également les rappels δ et


















avec U0, U1 et U2 les composantes du vecteur axe-optique U
&
.
Après calcul du produit vectoriel, W
*









































































D.5.2. Rappels alt-alt :
Les rappels alt-alt sont certainement ceux qui serviront à corriger l'attitude de la boule
pendant l'observation. En effet, contrairement aux rappels équatoriaux, ces rappels sont liés au
faisceau coudé. Ils permettent de centrer l’étoile dans le champ du télescope sans dépointer le
faisceau coudé.
Nous appellerons « rappel γ » la rotation de la boule autour de l'axe de rotation du miroir






Nous appellerons « rappel β » la rotation de la boule autour du faisceau coudé. Le rappel
en rotation de champ a déjà été étudié, la variable correspondante ρ est superposable avec les
rappels γ et β.








avec, β  la vitesse angulaire du rappel « β », γ  la vitesse angulaire du rappel « γ »,   γ l’angle









La division par sin γ normalise le vecteur m& . La valeur de l'angle γ sera utile pour
l'inclinaison du miroir tertiaire. Cet angle vaut:
1arccosU=γ , (114)
avec [ ]°°∈ 140,40γ  compte tenu de la zone de visibilité.
Pour ces rappels, il serait plus rigoureux de considérer l'azimut du faisceau coudé
comme une variable. Cependant, dans le cas de GI3T, la troisième boule restera toujours à
l'ouest de la table de recombinaison, l'azimut du faisceau coudé sera donc toujours voisin de
90°. Le vecteur F
&































D.5.3. Rappels terrestres :
Pour faciliter la manutention du télescope au cours de la phase d’assemblage et de
validation, nous avons également utilisé un système de rappels, indépendant du temps sidéral,






 du repère terrestre.




avec ωi, ωj et ωk les vitesses angulaires autour de chacun des vecteurs du repère
terrestre.
D.5.4. Récapitulatif :
Pour synthétiser les nombreuses expressions présentées plus haut, voici la séquence
complète de calcul intégrant le suivi sidéral, la stabilisation du faisceau coudé à l’Est, les
rappels équatoriaux et alt-alt.
Nous disposons des coordonnées α, δ de l'étoile à suivre. Il convient d'abord de calculer
son angle horaire H à partir du temps sidéral local :
α−= TSLH (117)
Nous pouvons alors déterminer le vecteur U
&










































Par superposition de la rotation diurne et des différents rappels, on peut écrire































































































































































Les vitesses moteurs sont exprimées avec la même unité que Ω.






Le miroir actif OVLA : un détecteur de
nébulosité… ?
Nous avons mesuré entre la face supérieure et inférieure du miroir OVLA un gradient de
température proportionnel à la transparence du ciel. Il est donc possible de connaître la
nébulosité à partir du gradient mesuré.
Il existe plusieurs types de détecteurs de couverture nuageuse. De jour, il suffit de
mesurer le flux de radiation solaire (radiomètres et pyranomètres). Pour mesurer la couverture
nuageuse durant la nuit, les météorologistes utilisent des pyranomètres stellaires. Ces appareils
sont extrêmement précis mais assez coûteux (cf. Figure 100).
Figure 100 : Le principe des pyranomètres stellaires utilisés en météorologie repose sur une mesure différentielle
de température entre les bandes noires et blanches afin de s’affranchir de l’influence de la température ambiante.
A gauche, un pyranomètre simple sensible au rayonnement céleste, à droite un pyranomètre double utilisé pour la
mesure d’albédos. Plage de mesure : 0 à 1500 W/m2, résolution :0.1 W/m2, domaine spectral :0.3 à 3 µm. Prix













Figure 101 : Détecteur de couverture nuageuse simple et économique pouvant équiper la station météo d’un
télescope automatique.
Les détecteurs utilisés pour les télescopes automatiques sont souvent encore plus chers
et très complexes. Il peut s’agir d’une caméra infrarouge refroidie à l’azote liquide, balayant la
totalité du ciel comme celle du Sloan Digital Sky Survey131. L’équipe du projet MAGNUM132 a
développé un nouveau type de détecteur plus simple d’utilisation utilisant une matrice de
bolomètres au foyer d’une optique à miroirs asphériques133. Le système fournit ainsi une image
complète du ciel autour de 8 et 10 µm.
J’ai alors imaginé un détecteur de couverture nuageuse pour télescopes automatiques
utilisant le gradient de température généré par le déséquilibre d’émission thermique entre le sol
terrestre et le ciel nocturne. La Figure 101 propose un détecteur simple et très économique
inspiré du pyranomètre double. Il est constitué de deux hémisphères métalliques disposés dos-
à-dos et séparés par un écran thermique. L’un des hémisphères fait face au ciel, tandis que le
second est tourné vers le sol. La surface hémisphérique permet une « réception panoramique »
efficace du rayonnement thermique. La température des hémisphères est alors proportionnelle
au rayonnement qu’ils reçoivent. On peut mesurer le gradient thermique à l’aide d’une sonde
de température placée au dos de chaque hémisphère, ou à l’aide d’une module Peltier. La
précision d’un tel dispositif est certainement insuffisante pour des études météorologiques,
mais suffit largement pour détecter la présence d’une couverture nuageuse gênante pour
l’observation astronomique. Un traitement du signal sera nécessaire pour filtrer les fluctuations
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